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Introduction
Mon activite de recherches a debute en 1989 avec ma participation a l'experience
PS177 du CERN sur le site de LEAR en tant qu'etudiante en these dans l'equipe de
Mr H. Nifenecker. Ce travail consistait a etudier la duree de vie des hypernoyaux lourds
produits lors d'annihilation d'antiprotons au repos sur des cibles lourdes comme l'
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U [1].
Cette recherche s'est achevee en 1990 avec ma soutenance de these pour l'obtention du
diplo^me de doctorat de l'Universite Joseph Fourier.
Mon activite de recherches s'est poursuivie avec mon embauche au CNRS en 1991.
La periode 1991-1998 comprend d'une part ma participation a l'experience NA38/NA50
en tant que membre du groupe des Energies Intermediaires de l'IPN-Lyon (1991-1997),
d'autre part a l'experience AMS (Anti-Matter Spectrometer) en tant que membre du
groupe AMS de l'ISN-Grenoble. A partir d'octobre 1997, j'ai en eet ete aectee a l'ISN de
Grenoble suite a ma demande de mutation dans ce laboratoire. D'autre part et en parallele,
une partie de l'equipe des Energies Intermediaires de l'IPN-Lyon dont je faisais partie,
a participe aux travaux concernant le projet de machine de sonde electromagnetique
ELFE (European Laboratory For Electrons). Nous avons travaille sur une proposition
d'experience pour la production de charmonium et sa detection dans le cadre de ELFE [2].
Cette activite a debute des mon arrivee a l'IPN-Lyon en 1991 et s'est arre^tee, faute de
soutien, en 1994. Dans ce domaine, mon travail a consiste a prendre en charge entierement
le travail de simulation, ce qui veut dire ecrire un code de simulation avec GEANT [4]
pour la geometrie du detecteur propose et avec les codes LEPTO et JETSET [5] pour
l'electro-production du charmonium et du bruit de fond. Il a ete ainsi possible d'estimer
les taux de comptage du charmonium produit elastiquement et inelastiquement [3].
Les experiencesNA38 et NA50 sont installees dans la zone du SPS du CERN. L'ex-
perience NA50 est la suite logique de l'experience NA38 a laquelle j'ai participe a partir
de 1992. Le SPS a delivre des faisceaux d'ions lourds d'impulsion atteignant 450 GeV/c
pour les protons et 158 GeV/c par nucleon pour les ions de plomb. NA38/NA50 comprend
en particulier un spectrometre dont l'acceptance pour detecter les dimuons est autour de
15% et dont la resolution a la masse du J= est de 3%. L'etude porte essentiellement sur
la recherche de signatures du plasma de quarks et de gluons, par exemple la suppression
du charmonium et l'augmentation de l'etrangete.
J'ai participe a l'etude et a la conception de la cible active de NA50. J'ai elabore
un programme de simulation, interfacant le programme GEANT du CERN [4] et le pro-
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gramme FRITIOF de LUND [6], an de generer les particules issues de l'interaction d'ions
lourds ultra-relativistes et les faire evoluer dans le detecteur de NA50 et en particulier
dans la cible active de NA50. Ceci nous a permis d'optimiser la geometrie de la cible,
d'etudier le bruit de fond environnant et l'ecacite de detection des particules et plus
particulierement de l'identication du vertex d'interaction. Ce travail a permis de rediger
un cahier des charges tres precis pour la construction de la cible. Celle-ci a fonctionne
comme prevu, puisque les resultats experimentaux etaient en bon accord avec la simu-
lation. J'ai participe d'autre part a un travail d'analyse qui concerne la production des
paires de muons de basses masses (< 1 GeV/c
2
). Ce travail avait pour but d'identier
les dierentes sources contribuant au spectre en masse et par la-me^me extraire les taux
de comptage de chaque particule an de devoiler son comportement dans le milieu forme
lors de fortes collisions d'ions lourds pouvant induire un etat de plasma de quarks et de
gluons.
Le dernier volet de mon activite concerne l'experience AMS que j'ai rejoint pendant
la nalisation de la phase 1 a laquelle je n'ai pas participe. Je me suis impliquee par
contre des mon arrivee dans la phase 2 qui consiste pour le groupe de l'ISN de Grenoble
a construire un detecteur RICH devant fonctionner imperativement en 2002.
Le but principal du projet AMS est la recherche d'antimatiere d'origine cosmique
dans l'Univers. Il s'agit de rechercher la presence d'antinoyaux qui signeraient l'antima-
tiere creee a la naissance de l'Univers, avec une sensibilite superieure par plusieurs ordres
de grandeur (10
4
  10
5
) aux mesures actuelles [7],[8]. Pour eectuer cette recherche, un
spectrometre magnetique de grande acceptance dote d'une excellente capacite d'identi-
cation des particules sera place pour la premiere fois dans l'espace pour une longue
periode.
Ce spectrometre devrait en outre autoriser une mesure precise des spectres de protons,
d'antiprotons, d'electrons et de positons crees par l'interaction des rayons cosmiques au
cours de leur propagation dans la galaxie et dont les ux sont predits par les modeles
du milieu interstellaire. Un exces du rapport
e
+
e
+
+e
 
ou du rapport
p
p
pourrait reveler la
presence de particules supersymetriques neutres, constituants possibles de la matiere noire
ou matiere manquante.
Enn cette experience devrait permettre, gra^ce a ses possibilites d'identication, d'ef-
fectuer des mesures precises des spectres en energie des dierents elements, ainsi que
du rayonnement gamma de haute energie; ces informations sont fondamentales pour une
meilleure connaissance des ux intergalactiques et un test precis des modeles cosmolo-
giques.
L'ISN de Grenoble s'est interesse a la construction du RICH d'AMS et par consequent
s'est fortement implique dans sa preparation et son etude. Pour cela, nous avons construit
un prototype, appele mini-RICH, dont les premiers tests en cosmiques ont debute au prin-
temps 1998. Des tests sur faisceaux d'accelerateur ont suivi en mars 1999 et la realisation
d'un autre prototype tendant vers le RICH d'AMS est prevue.
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J'ai choisi de presenter dans ce document deux activites de facon detaillee:
 Le premier chapitre concerne une activite d'analyse de donnees qui m'a occupe les
2 dernieres annees de ma participation aux experiences NA38 et NA50 qui a dure
en tout 6 annees. Je presente donc la physique des ions lourds ultra-relativistes et
decris les dierents mecanismes physiques qui contribuent au spectre en masse des
dimuons mesures dans NA38/NA50. Je presenterai aussi des resultats concernant
la production du charmonium (J= ) ainsi que la production des paires de muons
de basses masses (< 1 GeV/c
2
). Les dierentes sources de production des dimuons
simulees en faisant appel a des outils (generateurs etc...) deja utilises par d'autres
experiences sont presentes et les resultats de cette analyse sont ensuite compares
avec ceux des experiences CERES et HELIOS du CERN.
 Le second chapitre concerne AMS et plus particulierement le prototype du detecteur
RICH que nous avons construit a Grenoble. Je detaillerai la physique qui concerne
AMS et decrirai le projet experimental et les trois phases de prise de donnees.
Je detaillerai aussi les travaux et resultats du prototype du RICH. Ce chapitre
concerne les 2 premieres annees de ma participation a l'experience AMS qui a ete
essentiellement dans l'etude et la conception d'un prototype de RICH pour AMS et
l'analyse des donnees prises lors des tests en rayons cosmiques et sur faisceau d'ions.
Ces deux activites sont certes distinctes mais il me semble qu'elles sont complemen-
taires en ce qui concerne la physique, comme nous le verrons plus en detail dans le docu-
ment.
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Chapitre 1
Collisions d'ions lourds
ultra-relativistes aux energies du
SPS du CERN: Etude des sources de
desintegration hadronique
Le but de la recherche dans les ions lourds ultra-relativistes est l'etude de la formation
eventuelle d'un nouvel etat de la matiere nucleaire appele le Plasma de Quarks et de
Gluons. On pense que cet etat de la matiere peut e^tre obtenu lors de collisions d'ions lourds
ultra-relativistes avec des cibles lourdes permettant d'atteindre des densite d'energie et des
temperatures susantes pour que la matiere nucleaire devienne deconnee. Les recherches
sur ce nouvel etat de la matiere ont ete entreprises au CERN par plusieurs experiences et
en particulier NA38 et NA50.
Les experiences NA38 et NA50 sont installees dans la zone du SPS du CERN.
L'experience NA50 est la suite logique de l'experience NA38 a laquelle j'ai participe a
partir de 1992. Le SPS a delivre des faisceaux d'ions lourds d'
16
O et
32
S de 200 GeV/c
par nucleon et de
238
Pb de 158 GeV/c par nucleon. Il a fourni egalement des faisceaux de
protons de 450 GeV/c. Les experiences NA38 et NA50 detectent les paires de muons emises
lors des collisions d'ions lourds ultra-relativistes. Le dispositif experimental comprend un
spectrometre torodal precede par un absorbeur de hadrons. Il est caracterise par une
bonne resolution en masse de 3% pour la masse du J= et par une acceptance d'environ
15% a cette me^me masse. NA38 et NA50 etudient les signatures du plasma de quarks et
de gluons qui se manifestent par la suppression du charmonium et par l'augmentation de
l'etrangete.
Apres une breve presentation de la physique des ions lourds ultra-relativistes, nous
decrirons les dierents mecanismes physiques qui contribuent au spectre en masse des
dimuons mesures dans NA38/NA50. Nous decrirons egalement le dispositif experimental
des experiences NA38 et NA50 et nous presenterons des resultats concernant la production
8
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Fig. 1.1: Diagramme de phase de la matiere nucleaire
du charmonium (J= ) ainsi que la production des paires de dimuons de basses masses
(< 1 GeV/c
2
). En ce qui concerne le spectre basse masse, nous decrirons les dierentes
sources de production des dimuons et presenterons une simulation qui fait appel a des
outils deja utilises par d'autres experiences. Les resultats de cette analyse sont ensuite
compares avec ceux des experiences CERES et HELIOS du CERN.
1.1 Physique des ions lourds ultra-relativistes
La physique des ions lourds ultrarelativistes etudie l'etat de la matiere hadronique
fortement comprimee dans des conditions extre^mes de temperature et de densite d'energie.
Dans ces conditions, la matiere nucleaire subit une transition de phase de deconnement
aboutissant a la formation d'un etat special appele plasma de quarks et de gluons (QGP).
L'approche theorique de ce QGP est abordee par la chromodynamique quantique (QCD),
theorie des interactions fortes [KP84, SF88]. Cette theorie predit en eet que dans des
conditions de temperature et de densite particulieres de la matiere nucleaire, les quarks
ne seraient plus connes dans leur volume hadronique initial, mais seraient dans un etat
de liberte asymptotique dans un espace plus grand. Cet etat serait alors le QGP.
Le diagramme de phase de la matiere nucleaire calcule gra^ce a QCD sur reseau est
represente dans le plan (T,=
0
) par la Fig. 1.1 [Vau]. A temperature nulle et densite
nucleaire normale, 
0
=0.17 GeV/fm
3
, on decrit les noyaux. Une temperature critique de
l'ordre de T
C
' 150 MeV ou une densite d'energie de 5 a 10 fois superieure a la densite
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normale sont necessaires pour produire un plasma de quarks et de gluons.
Une collision noyau-noyau a tres grande energie produit un nombre important de ha-
drons au voisinage du centre de masse. Les densites d'energie issues de telles collisions
sont importantes et le volume d'interaction est assez grand pour explorer le QGP. La
contraction de Lorentz fait en sorte que les deux noyaux en collision subissent une de-
formation dans la direction du mouvement. L'energie deposee dans la region centrale se
trouve essentiellement sous forme d'un gaz de hadrons, de densite baryonique nulle. La
dynamique de la collision est exprimee en fonction de la rapidite
y =
1
2
ln(
E + p
L
E   p
L
) ;
ou E est l'energie totale de la particule et p
L
est son impulsion longitudinale. Lorsque
l'energie mise en jeu est importante devant la masse de la particule, on prefere utiliser la
variable pseudorapidite
 =
1
2
ln(
jpj+ p
L
jpj   p
L
) =  ln(tan(

2
)) ;
 etant l'angle d'emission de la particule par rapport au faisceau.
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Fig. 1.2: Evolution du plasma dans un diagramme espace-temps.
La densite d'energie initiale produite dans la collision est exprimee gra^ce a la formule
de Bjorken [Bjo83]:
 = 3
< E
0
T
>

0

S
;
10
< E
0
T
> etant l'energie transverse neutre moyenne mesuree dans l'intervalle de pseudora-
pidite .

S est la surface moyenne de recouvrement des noyaux et 
0
le temps propre de
thermalisation des partons, estime a environ 1 fm/c. Plus la densite d'energie est grande
et plus on a de chance de creer le QGP. Aux energies du CERN ( 200 GeV/c par nucleon),
la probabilite de former le QGP est donc plus importante dans les collisions centrales que
dans les collisions peripheriques.
On peut representer l'evolution du systeme depuis la collision a (z,t)=(0,0) par le dia-
gramme spatio-temporel de la Fig. 1.2. Apres une phase de thermalisation des partons
issus de la collision, le plasma de quarks et de gluons est forme. Apres un certain temps,
commence alors l'etape de refroidissement par expansion hydrodynamique. Le systeme se
re-hadronise en un gaz de hadrons dont le parcours moyen devient comparable aux dimen-
sions du systeme. Les particules libres se deplacent selon la trajectoire z(t) et l'evolution
du plasma est representee par des hyperboles de temps propre  = t= =
p
(t
2
 z
2
)= cste.
1.2 Les signatures experimentales du QGP en
production de leptons
Detecter experimentalement la formation du QGP n'est pas une aaire facile car les
collisions noyau-noyau sont des phenomenes d'une extre^me complexite. Le resultat de la
collision n'est pas instantane, celle-ci doit d'abord evoluer d'un etat de pre-equilibre vers
une post-hadronisation. C'est en eet un veritable de de vouloir detecter dans l'etat nal
des particules et essayer de remonter vers les dierentes etapes du systeme parent QGP,
celui-ci ayant disparu depuis longtemps. Certaines explorations donnent une information
de \surface" comme les distributions des impulsions transverses des hadrons alors que
d'autres revelent des aspects de \volume" comme la production d'etrangete et les eets
d'interference. La plupart de ces processus peuvent e^tre visibles par l'intermediaire d'une
detection de dimuons comme par exemple le Drell-Yan a haute masse, les pairs D

D ou le
charme ouvert, le charmonium, les photons et les dileptons de haute energie.
1.2.1 Production directe de paires de leptons
Parmi les signatures proposees pour sonder la nature de la matiere nucleaire for-
mee dans des collisions d'ions lourds ultra-relativistes, les signaux provenants de sources
electromagnetiques sont particulierement interessants. Des leur creation, ils traversent la
matiere sans e^tre inquietes par les processus d'interaction forte. Ceci permet d'amener
l'information brute de l'etat initial de la reaction au detecteur.
Les etudes theoriques sur les dimuons thermiques supposent qu'ils sont emis par
le QGP, resultat d'une annihilation quark-antiquark lors de l'equilibre thermique, voir
Fig. 1.3(a). L'observation de ces dileptons permet d'estimer la temperature de la source
emettrice, c'est a dire le QGP. Le taux de production des dimuons thermiques doit aug-
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menter quadratiquement avec l'energie transverse de la collision car le processus combi-
natoire depend quadratiquement de la multiplicite.

 
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+
q
q


(a) (b)

 

+
q
q


g h
g h
n
2
n
1
Fig. 1.3: (a) Processus de production de dileptons par annihilation d'un quark et d'un
anti-quark. (b) Processus de production de Drell-Yan a l'ordre le plus bas.
Dans une collision entre hadrons, un quark du projectile et un antiquark de la cible
ou reciproquement, s'annihilent pour produire un photon virtuel. Ce photon, massif, se
materialise ensuite en donnant une paire de leptons. La Fig. 1.3(b) illustre ce processus,
appele Drell-Yan, a l'ordre le plus bas. La section ecace dierentielle de production du
Drell-Yan dans une collision AB est la somme des contributions individuelles des divers
quarks, ponderee par la section ecace elementaire (qq! 
+

 
).
La production de dileptons par processus Drell-Yan dans les collisions d'ions lourds est
decrite par des collisions independantes nucleon-nucleon car le Drell-Yan est un processus
\dur" qui n'est pas aecte par les collisions hadron-nucleon de la matiere nucleaire qui
l'entoure. Ceci implique une dependance lineaire en masse atomique qui se quantie selon
la parametrisation

DY
pA
= 
DY
0
A

:
Cependant, il est important de savoir que le Drell-Yan est dependant de la composition en
quark de valence du hadron qui interagit. Cet eet d'isospin est quantitativement verie
et on est alors amene a compter le nombre de protons et de neutrons separement dans
le calcul de la section ecace. Experimentalement, les  mesures sont compatibles avec
l'unite. Ce processus contribue dans le spectre en masse des dileptons et est largement
dominant au dela de 4 GeV/c
2
dans le cas des experiences NA38 et NA50. Il sert ex-
perimentalement de reference pour comparer les taux de production d'autres processus
aectes par la phase de deconnement tel que le charmonium.
1.2.2 Production indirecte de dileptons
La production indirecte de dileptons et plus particulierement de dimuons se fait par
plusieurs processus majeurs. L'hadroproduction de mesons cc et charmes y contribue pour
une bonne part. Les desintegrations de mesons vecteurs et les desintegrations incoherentes
12
de mesons  et K l'alimentent aussi. En ce qui concerne NA38/NA50, ces processus se
localisent dans un intervalle en masse 0.2-8 GeV/c
2
de la distribution en masse invariante
des dimuons.
Le charmonium
La fusion de gluons produisant une paire cc lors de collisions d'ions lourds ultra-
relativistes [Sat95] conduit a la formation de resonances telles que J= ou  
0
. Les etats
resonants du J= (3.09 GeV/c
2
) ou  
0
(3.68 GeV/c
2
) se desintegrent facilement en paires
de muons. Une proportion estimee a 30% des J= detectes a partir de leur desintegration
en 2 muons provient de la desintegration du 
c
en J= + . Les dimuons issus de ces
desintegrations alimentent la partie du spectre en masse appelee Haute Masse (HM),
m > 2.5 GeV/c
2
, dans les experiences NA38/NA50.
Les meson charmes
Lors de l'hadroproduction, la fragmentation du quark c et de l'antiquark c produit
des mesons charmes D

D (D
+
;D
 
;D
0
;

D
0
). Les mesons charmes produisent des dimuons
gra^ce a leur desintegration semi-leptonique. La section ecace de production du charme
augmente lineairement avec la masse atomique A. Cependant, contrairement au Drell-
Yan, le charme n'est pas dependant des eets d'isospin car le charme est essentiellement
produit par fusion du gluon.
Les mesons vectoriels
La desintegration electromagnetique des mesons vecteurs ( via un photon virtuel V !


! 
+

 
; ou V = (; ; ! etc...) ), se rajoute au continuum global sous la forme
de resonances de composantes dimuons. Ces resonances sont localisees dans la partie du
spectre en masse appele generalement Basse Masse (BM), 0.2 < m < 1.5 GeV/c
2
. Les
desintegrations de type Dalitz des mesons !;  et 
0
sont particulierement importantes.
Les desintegrations non correlees des mesons legers
Les dimuons provenant des desintegrations non correlees des mesons  et K, ceux-ci
etant produits lors des collisions noyau-noyau, sont importants et dominants dans la region
des basses masses. Avant toute analyse du signal physique, cette contribution consideree
comme bruit de fond est a soustraire. Ceci se fait en utilisant les dimuons de me^me signe
mesures par l'experience.
1.2.3 La production de dileptons au CERN
Hormis NA38/NA50, au CERN, deux autres experiences sont dediees a l'etude des
dileptons: HELIOS et CERES.
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HELIOS
HELIOS (NA34) est en fait un ensemble de trois experiences; HELIOS-1 etudie la
production des dileptons (dielectrons et dimuons) dans les collisions p-A
cible
a 450 GeV/c,
HELIOS-2 et HELIOS-3 etudient le ux d'energie et le moment transverse des particules
produites dans les collisions S-A
cible
a 200 GeV/c avec  > 3.5. La distribution en masse
invariante dans la region des basses masses dans les collisions p-Be a 450 GeV/c sur
laquelle sont superposees toutes les contributions des sources connues, c.a.d. des diverses
resonances, desintegrations Dalitz et du charme, est montree sur la Fig. 1.4, le Drell-Yan
n'etant pas pris en compte. On peut voir que le spectre en masse est parfaitement decrit
par les sources connues [A
+
95].
Pour des faisceaux d'ions plus lourds tel que le soufre a une impulsion de 200 GeV/c
par nucleon, le spectre en masse obtenu par HELIOS-3 montre un exces de donnees par
rapport aux sources simulees. Cet exces est estime a un facteur de 2.43 dans la region en
masse 1:5 < M < 2:5 GeV. Dans la region du , le taux de production augmente dans
le systeme S-W par rapport au systeme p-W [M
+
95]. Plus recemment, ces eets ont ete
conrmes [hel98].
Fig. 1.4: Distribution en masse invariante des dimuons produits dans les collisions p-
Be a 450 GeV/c dans l'experience HELIOS-1. Sont superposees aux donnees, toutes les
sources connues, appelees communement \cocktail hadronique". La zone hachuree (jaune)
represente la somme de toutes les erreurs systematiques.
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L'experience CERES (NA45) est dediee a la detection des dielectrons dans la region en
masse invariante inferieure a 1.5 GeV/c
2
. Un solenoide supraconducteur couple a un RICH
(Ring Imaging

Cerenkov Counter) permet une detection dans une region en pseudorapidite
2:1 <  < 2:65. Les collisions etudiees sont p-Be, p-Au, S-Au, Fig. 1.5. L'equipe chargee de
l'analyse a developpe un generateur d'evenements (GENESIS) an de decrire les sources
connues, c.a.d. les desintegrations hadroniques. On peut voir sur les gures presentees que
la simulation des sources connues rend bien compte des donnees dans les collisions p-Be et
p-Au alors qu'elle n'arrive pas a les decrire correctement dans le cas de S-Au. Cependant,
il faut noter que parmi les sources connues simulees le Drell-Yan et la production de
charme ouvert ne sont pas pris en compte.
1.2.4 Augmentation de l'etrangete
Fig. 1.6: Le rapport =( + !) mesure par les experiences HELIOS-3 dans les collisions
S-W a 200 GeV/c et NA38 dans les collisions S-U a 200 GeV/c. Les lignes horizontales
representent 2.5 fois la valeur du point p-W.
Lors de la formation d'un QGP, le gaz de hadrons est dans un etat de grande densite
et de temperature. Lorsque l'energie de Fermi augmente au dela de la masse du quark
etrange s, la production des paires ss conduit a l'equilibre chimique dans lequel les densites
des trois saveurs legeres sont equivalentes [KH90]. A partir d'une distribution en masse
des dimuons, on peut tirer des informations sur la production de l'etrangete en etudiant
l'intervalle en masse autour de la particule meson vecteur (ss). L'augmentation du taux
de production du  a ete proposee comme signature de l'existence du QGP [R
+
82]. NA38
a etudie cette production et l'a comparee aux productions des resonances  et ! [B
+
96a].
Une analyse similaire a ete faite par l'experience HELIOS-3 [M
+
94]. Les resultats des
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deux experiences sont representes sur la Fig. 1.6. On peut voir que, en fonction de la
multiplicite,  augmente plus vite que (; !).
Cependant, ces resultats peuvent e^tre interpretes aussi sans faire intervenir la forma-
tion d'un plasma. Dans ce cas, on considere la production de ,  et ! dans les interactions
secondaires de dierentes particules, creees dans les collisions noyau-noyau tres centrales.
Par contre, d'autres signaux peuvent donner un element de reponse en ce qui concerne
la formation du QGP, ce sont les productions des particules multi-etranges. Aussi, l'aug-
mentation des rapports = ou encore 
= dans les collisions avec des noyaux legers par
rapport a celles avec des noyaux lourds, observe par les experiences WA85 et WA97 est
un indice d'un accroissement d'etrangete d'origine non-hadronique [He96].
1.2.5 Suppression du charmonium
0.1
1 2 3 4 T/Tc
0.2
0.4
0.3
0.5
0.6
 
Fig. 1.7: Rayon de Debye 
D
en fonction de la temperature T=T
c
. Les horizontales repre-
sentent les rayons de Debye critiques des resonances.
La suppression du charmonium comme indicateur de la formation d'un plasma de
quarks et de gluons a ete propose en 1986 par Matsui et Satz [MS86]. Ils proposaient un
modele dans lequel la presence du plasma de quarks et de gluons empe^che la formation de
l'etat resonant cc . La paire cc qui est produite dans des interactions fortes se forme avant
la phase de l'equilibre thermique. Dans un milieu deconne, l'eet d'ecran de couleur
(color Debye screening) empe^che les quarks cc de se recombiner pour former les etats
quarkonia (J= , 
0
, etc...). Ces quarks vont se disperser et lorsque le QGP refroidit et
que l'environnement se re-hadronise, ces quarks lourds vont trouver d'autres partenaires
plus legers pour former des mesons de charme ouvert D

D. Le potentiel qui caracterise la
liaison des quarkonia est decrit par un potentiel non relativiste:
V
qq
(r) = r  
4
3

r
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ou  est la tension de corde et  correspond a la partie coulombienne du potentiel inter-
quark. Dans un environnement deconne ou la temperature est superieure a la temperature
critique T
c
, la tension de corde tend vers zero et le terme coulombien est ecrante par la
grande densite des charges de couleur presentes dans le milieu. Dans ces conditions, le
potentiel inter-quark prend la forme d'un potentiel de Yukawa
V
qq
(r) =  
4
3

r
e
 r

D
:
Le rayon de Debye 
D
depend de la temperature comme on peut le voir sur la Fig. 1.7.
Quand la temperature augmente, 
D
decroit et la liaison c   c devient impossible. Les
valeurs critiques pour lesquelles J= dispara^t sont 
D
= 0.3 fm et T  1.3 T
c
. Quant au
 
0
, au dela de T
c
, il ne peut plus se former car son rayon 
D
est beaucoup plus grand.
L'hadroproduction du charmonium est fortement dependante de certaines variables.
Des mesures ont ete faites avec des faisceaux de protons a dierentes energies [SocE95].
On rapporte sur la Fig. 1.8, a partir de ces mesures, des resultats de sections ecaces de
J= en fonction de l'energie totale. Si on parametrise la section ecace par A

, on peut
noter par exemple que la valeur moyenne de  du J= est de l'ordre de 0.91. En ce qui
concerne les mesures issues des experiences NA38 et NA51, les energies mises en jeu va-
rient de 200 GeV/c a 450 GeV/c. An de representer ces sections ecaces ensemble, il faut
rapporter ces mesures a la me^me energie et au me^me espace de phase. La parametrisation
de Schuler [Sch94] permet de faire ces corrections.
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Fig. 1.8: Section ecace du J= en fonction de l'energie. La courbe en trait plein repre-
sente la parametrisation de Schuler [Sch94].
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Pour des systemes plus lourds de type O-U ou S-U, la valeur  ne semble pas vraiment
changer. Ce qui prouve que l'absorption nucleaire telle qu'elle est decrite classiquement
par le modele de Glauber reste ici valable. Pour des systemes encore plus lourds (Pb-Pb),
la valeur de  diminue impliquant une absorption du J= plus importante.
La production du  
0
en p-A est facile a etudier si on utilise le rapport  
0
/J= car
la dependance en energie et en A du J= est bien connue. Les valeurs du rapport
 
0
/J= (rapport des sections ecaces multiplie par le rapport d'embranchement en di-
muons) pour des collisions p-A, extraites des resultats des experiences E288, E705, E789,
E771 de l'AGS et NA38 et NA51 du SPS sont illustrees sur la Fig. 1.9. Comme on peut
le voir, la section ecace de production du  
0
par rapport au J= est independante du A
de la cible et de l'energie. Pour ces systemes, il semblerait que le charmonium soit produit
en dehors du noyau et n'est donc nullement aecte par la matiere nucleaire environnante.
Pour des systemes noyau-noyau par contre, l'absorption du  
0
est plus importante que
celle du J= , voir section \Analyse" page 28.
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Fig. 1.9: Rapport  
0
/J= en fonction du A de la cible, dans les collisions p-A.
1.3 Description du dispositif experimental de NA38
et NA50
Les experiences NA38 et NA50 ont en commun le site d'experimentation et un en-
semble d'instruments. Elles se deroulent dans le hall ECN3 du SPS du CERN. Elles ont
utilise le me^me spectrometre, provenant d'ailleurs de l'experience NA10 [NA183]. Celui-ci
sert essentiellement a la mesure des impulsions des muons produits lors des interactions.
D'autres instruments fournissent des informations caracterisant l'interaction tel que le
calorimetre electromagnetique qui mesure le ux d'energie transverse neutre, indiquant
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ainsi la centralite de la collision. Une cible segmentee est entouree d'un ensemble de
compteurs, permettant d'identier le vertex d'interaction. Des compteurs de faisceau sont
presents ainsi que d'autres detecteurs pour le contro^le de la qualite du faisceau. Voici une
description breve de quelques elements de detection:
Le spectrometre a muons
Le spectrometre a muons (voir Fig. 1.10) est la partie principale de l'experience car il
est concu pour la mesure des impulsions des muons et determine par consequent la masse
des dimuons. Il a une capacite de comptage importante dans un intervalle en pseudo-
rapidite 2:8 <  < 4:0 . Il possede une bonne resolution en masse, de l'ordre de 3%, et
une acceptance a la masse du J= de l'ordre de 15%.
Il est compose de 4 elements principaux:
{ L'absorbeur, dont la fonction est de ne laisser passer que les muons en eliminant les
hadrons, les electrons et les photons qui sont produits lors de la reaction.
{ L'aimant torodal peut e^tre regle a 4000 A aussi bien qu'a 7000 A.
{ Il y a 8 chambres proportionnelles a ls CP1 a CP8 qui mesurent la trajectoire des
particules avant et apres l'aimant et 4 hodoscopes de scintillateurs R1 a R4 pour
permettre le declenchement de l'acquisition.
{ Deux hodoscopes P1 et P2 mesurent l'ecacite des R1-R4.
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Fig. 1.10: Spectrometre a muons de l'experience NA50.
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La calorimetrie
Le calorimetre electromagnetique est situe en aval de la cible et mesure l'energie trans-
verse neutre E
0
T
, indicatrice de la centralite de la collision. Il est constitue de bres scin-
tillantes enrobees dans du plomb. Ces bres sont paralleles au faisceau et la lumiere
produite est conduite par des bres optiques jusqu'aux photomultiplicateurs. Ce calori-
metre de 13 longueurs de radiation (15 pour NA38) absorbe en moyenne 90% de la gerbe
electromagnetique. Il couvre un intervalle en pseudorapidite 1:7 < 
lab
< 2:3 pour NA50
(1:7 < 
lab
< 4:2 pour NA38). La resolution intrinseque moyenne de ce detecteur est
donnee par
E
0
T
E
0
T
=
Num
p
E
0
T
Num etant egal a 47% pour NA38 et 94% pour NA50.
(cm
)
24,4
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Fig. 1.11: Calorimetre electromagnetique de NA50.
Le calorimetre a zero degre (ZDC), utilise uniquement par NA50, mesure l'energie
deposee par les particules spectatrices de la reaction ou partie de faisceau qui n'a pas
interagit. Il est forme de bres de quartz noyees dans du tantale et possede une tres
haute resistance aux radiations. Il a un volume de 5 5 65 cm
3
et est place au coeur de
l'absorbeur de hadrons. Il a une resolution de 7% pour les ions Pb a 158 GeV/c par nucleon
et de 30% pour les protons de 200 GeV/c. De plus, ce detecteur permet d'identier tous
les evenements avec plus d'un ion incident, mesure complementaire de celle de l'hodoscope
de faisceau.
La cible segmentee
Du fait de la faible section ecace de production de dimuons, on utilise un faisceau
de grande luminosite (10
7
particules par seconde) et une cible epaisse, d'environ 1 cm.
Malheureusement, avec une telle epaisseur, les particules legeres produites interagissent
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dans l'epaisseur de matiere residuelle. La probabilite qu'une interaction soit suivie d'une
reinteraction de fragment a petit angle n'est pas negligeable. D'autre part, plusieurs par-
ticules incidentes peuvent interagir dans l'intervalle de temps d'analyse. Pour identier
une reinteraction et une double interaction d'ions incidents, la solution adoptee est l'uti-
lisation d'une cible segmentee. Toutefois, cette solution exige la determination du vertex
d'interaction.
Fig. 1.12: Photographie de la cible active de NA38.
Pour NA38, la cible est d'environ 20% de longueur d'interaction et est fragmentee
en dix ciblettes de petites dimensions transverses. Elles sont reparties sur une longueur
de 25 cm. La surface de chaque ciblette est faible de facon a reduire les interactions des
particules secondaires dans les ciblettes, par contre la premiere ciblette a de grandes di-
mensions et intercepte tout le faisceau an de permettre la normalisation absolue. Ces
ciblettes sont disposees sur un support inserable entre des scintillateurs cylindriques. L'in-
teraction est detectee gra^ce a un algorithme base sur une analyse de la hauteur des signaux
dans dierents scintillateurs. Plus la collision est centrale, plus l'energie deposee dans les
scintillateurs est importante et plus la reconnaissance du vertex d'interaction est precise.
Pour NA50, la cible contient 7 ciblettes espacees de 2.5 cm l'une de l'autre le long de
l'axe du faisceau. L'epaisseur de la ciblette peut e^tre variable (1 mm ou 2 mm). Ceci cor-
respond a une longueur d'interaction totale de 17.5 a 30%. Transversalement, les ciblettes
ont un diametre de 2.5 mm, hormis la premiere dont le diametre est de 5 mm. En face
de chaque ciblette est positionnee une paire de lames de quartz. Lors du passage d'une
particule chargee dans une lame de quartz, les photons

Cerenkov emis sont collectes et
achemines par des bres optiques jusqu'aux photomultiplicateurs. Les lames qui sont face
a la ciblette ou l'interaction s'est produite transmettent la lumiere par reexion totale sur
les faces paralleles jusqu'a leur photomultiplicateur. Pour les lames suivantes, la lumiere
est globalement refractee et perdue. De ce fait, les lames qui signent l'interaction delivrent
le plus grand signal. L'optimisation de la geometrie des lames et des ciblettes a ete faite
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avec une simulation Monte-Carlo interfacant GEANT [B
+
] et un generateur d'evenement
FRITIOF [Pi93]. Ce travail a ete eectue par moi-me^me.
Fig. 1.13: Photographie de la cible active de NA50.
1.4 Le traitement des donnees
Les donnees que nous obtenons, le sont apres passage par le dispositif experimental. Il
faudra donc les corriger des eets d'appareillage pour obtenir les distributions a la source
de chacun des processus qui decrit la distribution en masse ou en impulsion etc....
x
y
z
Plan
( , )
Plan ( , )
Fig. 1.14: Referentiel de Collins-Soper
An de caracteriser la cinematique de la paire de muons, on choisit d'etudier les va-
riables suivantes: la masse invariante M, l'impulsion transverse P
T
, la variable de Feynman
x
F
, le cos() et l'angle  denis dans le referentiel de Collins-Soper (referentiel lie au centre
de masse du dimuon, voir Fig. 1.14) ainsi que la rapidite y .
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Les sources connues contribuant au spectre en masse des dimuons dans l'intervalle
0:2 < M

+

 
< 8: GeV/c
2
sont essentiellement:
Les desintegrations non correlees de muons issus des mesons legers 

etK

; le proces-
sus de Drell-Yan; la production de charme ouvert D

D; les desintegrations des resonances
vectorielles du charmonia (J= ,  
0
); les desintegrations des resonances de mesons vec-
teurs tels le ; !;  et les desintegrations Dalitz du ; 
0
; !. An d'obtenir les sections
ecaces de chacune des composantes de ce spectre en masse, il est indispensable de sous-
traire le bruit de fond des donnees et de simuler les dierents processus pour pouvoir en
deduire les taux de production respectifs.
Bruit de fond
Le spectre en masse de dimuons de signes opposes que nous mesurons contient des
paires de muons provenant des desintegrations des mesons 

et K

. Pour soustraire
cette contribution, on utilise une methode combinatoire, en s'aidant des paires de muons
de me^me signe 
+

+
et 
 

 
provenant des desintegrations de 

et K

et qui sont
mesurees. On exprime cette contribution sous la forme suivante:

dN
dM

bdf
= 2
 
r
dN
++
dM
dN
  
dM
!
	
+ 2
 
r
dN
++
dM
dN
  
dM
!

;
N
++
et N
  
sont les multiplicites des dimuons de me^me signe et (;	) sont les signes
des champs. On peut voir sur les Fig. 1.15a et b la distribution en masse des dimuons
de signes opposes a laquelle on applique la formule precedente pour soustraire le bruit de
fond et obtenir le signal.
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Fig. 1.15: (a) Spectre en masse de dimuons de signes opposes et bruit de fond superpose
dans le systeme Pb-Pb. (b) Spectre en masse de dimuons de signes opposes auquel le bruit
de fond a ete soustrait ou spectre du signal.
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Drell-Yan
An de decrire le processus de Drell-Yan, on utilise un generateur Monte-Carlo qui
permet de choisir la parametrisation des fonctions de structure. On simule les processus
nucleon-nucleon p-p, p-n, n-p et n-n an de rendre compte des eets d'isospin, puis on
combine les dierentes contributions pour arriver a decrire la dependance lineaire en
A
projectile
B
cible
. Nous avons utilise le code PYTHIA [Sjo92] avec la parametrisation des
fonction de structure a l'ordre le plus bas (GRV-LO), qui permet d'obtenir les formes des
distributions, au facteur de norme K
DY
pres. Ce facteur rend compte des termes d'ordre
superieurs non inclus dans la simulation.
Dans le referentiel de Collins-Sopper, les muons issus de la desintegration d'une par-
ticule de spin 1 suivent la distribution angulaire
dN
d
/ 1 + cos
2

alors que la distribution angulaire azimuthale dN=d est uniforme.
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Fig. 1.16: Distribution en masse, p
T
, y
CM
et cos  des dimuons generes dans le cas du
processus de Drell-Yan.
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Charme ouvert
An de generer des mesons charme ouvert et les faire decro^tre en muons, on uti-
lise deux codes interfaces: PYTHIA et JETSET [Sjo92]. Ces codes sont adaptes aux
interactions nucleon-nucleon. Comme le processus de production du charme ouvert s'ef-
fectue par fusion de gluons, les distributions cinematiques sont alors identiques dans le cas
noyau-noyau et nucleon-nucleon car elles sont independantes des fonctions de structure
des nucleons. Pour faire cette generation, on considere que la masse du quark charme est
egale a 1.35 GeV/c
2
et la parametrisation des fonctions de structure a l'ordre le plus bas
(GRV-LO). Ceci permet alors d'obtenir les formes des distributions au facteur de norme
K
D

D
pres.
Resonances de basse masse
On utilise un code de generation, GENESIS cree au sein de la collaboration CERES
pour generer toutes les resonances de basse masse qui se desintegrent en paires de muons.
Ces resonances sont par ordre de masse, (0.547), 

(0.547), (0.770), !(0.782), !

(0.782),

0

(0.958) et (1020). Ce generateur initialement adapte a l'experience CERES, permet-
tait de faire une etude de la distribution en masse des dielectrons.
En ce qui nous concerne, le code GENESIS a ete modie de facon a rendre compte de
la desintegration des resonances precedentes en dimuons. Ce changement introduit une
dierence en masse (e ! ) qui va jouer surtout dans la cinematique de desintegration
des resonances de basse masse. La region d'espace de phase de CERES etant dierente de
celle de NA38/NA50, la cinematique de ce code doit e^tre aussi adaptee a nos conditions
cinematiques.
Les sections ecaces de production de la plupart des mesons neutres legers ont ete
mesurees par la collaboration NA27 [AB
+
76] en etudiant les collisions p-p a 400 GeV/c.
D'autre part, la collaboration CERES a aussi obtenue recemment des mesures des sections
ecaces de production de certains mesons neutres comme le ; !;  et 
0
[A
+
98]. La
combinaison des 2 sources donne les valeurs des sections ecaces des resonances qui nous
interessent et le rapport de celles-ci par rapport a celle des 
0
, (x)=(
0
) est rapporte
dans le tableau ci-dessous:
Meson (x)=(
0
)

0
1
 0.053
 0.065
! 0.065
' 0.009
 0.0033
Pour utiliser ces valeurs de sections ecaces a l'energie de faisceau souhaitee, il sut
d'appliquer une loi d'echelle en log(
p
s), ou parametrisation de Schuler [Sch94].
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La distribution en masse est tres sensible au comportement de la distribution en p
T
(impulsion transverse) pour chaque resonance, surtout aux tres basses masses. Dans notre
cas, une coupure en m
T
(masse transverse), naturelle, due a l'appareillage, contribue a
modier les caracteristiques cinematiques de chaque particule. An d'eviter l'eet de cette
coupure naturelle, on applique les coupures cinematiques suivantes:  0:5 < cos
CS
< 0:5,
3: < y
lab
< 4: et m
T
> 2(y
lab
  3:55)
2
+m
cut
ou 
CS
est l'angle polaire du muon dans le
referentiel Collins-Soper et m
cut
= 0:9 GeV/c
2
dans les collisions p-A et 1.3 GeV/c
2
dans
les collisions A-B. Dans ces cas, le lot d'evenements etudies contient des evenements pour
lesquelles l'acceptance ne varie pas plus que d'un facteur 10.
Les resonances , J= et  
0
sont traitees a la generation par des fonctions  de Di-
rac. Les resonances ! et  sont decrites par des distributions habituelles de Breit-Wigner
ou Gounaris-Sakurai [GS68]. La resonance  pose quelques problemes a cause de sa tres
grande largeur (150 MeV/c
2
) et ses contours ne sont pas tres bien connus. La parame-
trisation du  par une distribution a la Gounaris-Sakurai conduit a un spectre en masse
qui donne une contribution au dela de la masse 5 GeV/c
2
, superieure a celle du Drell-
Yan, ce qui n'est pas acceptable. Une parametrisation dierente obtenue par un travail
recent [Kra95] donne une forme plus raisonable. La seule dierence dans ce traitement est
l'introduction d'un facteur d'espace de phase qui reduit la contribution a haute masse par
rapport a la distribution de Gounaris-Sakurai. Les rapports d'embranchements des desin-
tegrations des resonances connues en dimuons sont donnees par les tables PDG [B
+
96b],
excepte pour le 
0

et le ! ! 
+

 
car il n'y a aucune donnee publiee a ce jour. Dans
ce cas, on se contente d'utiliser les rapports d'embranchement en electrons. Le tableau
ci-dessous resume les resultats des desintegrations en muons des resonances qui nous in-
teressent:
Meson Desintegration Rapport d'embranchement
 
+

 
(5.8  0.8) 10
 6



+

 
 (3.1  0.4) 10
 4
 
+

 
(4.6  0.28) 10
 5
! 
+

 
7.5 10
 5
!


+

 

0
(9.6  2.3) 10
 5
' 
+

 
 (1.04  0.26) 10
 4
 
+

 
(2.48  0.34) 10
 4
La distribution en masse obtenue avec le code GENESIS pour les collisions p-p servira
de base pour les etudes des collisions p-A
cible
puis ensuite pour les collisions A
projectile
+
B
cible
. L'extrapolation de la section ecace de production d'une particule meson-vecteur
de la collision p-p a la collision p-A
cible
est faite selon (pA) = 
0
 A

. Pour le ,
 est autour de 0.8 et les valeurs mesurees pour la region en masse du =! sont plus
petites [Zie96]. A la distribution en masse obtenue par GENESIS, communement appelee
\cocktail hadronique", les contributions du Drell-Yan et du charme ouvert devraient e^tre
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introduites pour bien decrire les distributions en masse invariante des collisions p-A
cible
et A
projectile
-B
cible
, comme nous le verrons par la suite.
1.5 L'analyse des donnees
Dans ce paragraphe, je presenterai tout d'abord des resultats concernant la production
du J= . Je donnerai ensuite des resultats concernant le spectre des dimuons de masse
inferieure a 2 GeV/c
2
auxquel je me suis plus particulierement interessee. Je montrerai des
resultats de la simulation avec le code GENESIS modie de la facon decrite au paragraphe
precedent et la necessite d'introduire des composantes supplementaires pour representer
les donnees.
Les collisions etudies par NA38 sont: p-A a 200 GeV/c avec A=W,U, O-U et S-
U a 200 GeV/c par nucleon. Dans NA50, on etudie uniquement les collisions Pb-Pb a
158 GeV/c par nucleon.
1.5.1 Suppression du charmonium
L'energie transverse neutre E
T
est l'energie laissee dans le calorimetre electromagne-
tique par les particules neutres (
0
) produites dans la collision. Plus la collision est vio-
lente, plus cette energie est elevee.
Fig. 1.17: (gauche) Distribution en energie transverse neutre du Drell-Yan dans les colli-
sions Pb-Pb. Les cercles pleins representent les donnees brutes et les cercles vides donnent
l'energie apres correction de l'ecacite cible. (droite) Correlation E
T
-E
ZDC
dans les col-
lisions Pb-Pb.
La Fig. 1.17(gauche) represente la distribution en energie transverse neutre du proces-
sus de Drell-Yan de masse superieure a 4 GeV/c
2
dans les collisions Pb-Pb a 158 GeV/c
par nucleon. Dans le cas de NA50, le calorimetre a zero degre (ZDC) mesure l'energie
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des fragments ou des particules incidentes qui n'ont pas interagit. L'information extraite
de ce detecteur est directement liee a la centralite de la collision. On peut voir sur la
Fig. 1.17(droite) la correlation E
T
-E
ZDC
. L'etroitesse de cette derniere montre que E
T
est
une bonne mesure de la centralite de la collision.
A partir de ces mesures en E
T
et en utilisant un modele geometrique [B
+
90], on
peut extraire la valeur du parametre d'impact. Ce me^me modele permet de calculer une
variable

L qui represente la distance moyenne traversee dans le noyau par la paire cc avant
formation du charmonium. C'est en fait une mesure de l'absorption du systeme cc dans
le noyau. La correlation E
T
-

L calculee [A
+
97] est illustree par la Fig. 1.18.
Fig. 1.18: Correlation E
T
-

L, voir le texte.
Comme on l'a deja vu, le Drell-Yan est un processus \dur" qui n'est pas aecte par la
presence de la matiere nucleaire qui l'entoure. Pour cette raison, il sert de reference pour
comparer les taux de production d'autres processus aectes par la phase de deconnement
tels que le J= ou le  
0
. Le rapport des sections ecaces du J= par rapport au Drell-
yan en tenant compte des rapports d'embranchement en dimuons, B

(J= )=(Drell 
Y an), est represente en fonction du parametre

L pour dierents systemes sur la Fig. 1.19.
Les donnees a 450 GeV/c et 200 GeV/c par nucleon ont ete rapportes a l'energie de
158 GeV/c (celle de la reaction Pb-Pb). Cette correction d'energie a ete faite a l'aide de
la parametrisation de Schuler [Sch94].
On peut voir que, hormis les collisions Pb-Pb, tous les points issus de toutes les don-
nees peuvent e^tre ajustees avec un modele d'absorption, parametrise par exp( L
abs
)
ou  =0.17 nucleons/fm
3
est la densite nucleaire standard. La section ecace d'absorp-
tion obtenue est 
abs
= 5:8  0:6 mb compatible avec les predictions theoriques [KS96].
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Les points issus des donnees Pb-Pb montrent un comportement nouveau. Les points qui
representent les collisions les plus peripheriques (L < 8 fm) suivent la courbe d'absorp-
tion. Par contre, les points issus des collisions plus centrales se demarquent du reste
des points et revelent un eet de seuil, probablement associe a un mecanisme de sup-
pression du J= dierent de l'absorption nucleaire standard. Deux types d'interpretation
sont mis en devant. Certains modeles sont bases sur des mecanismes classiques (absorp-
tion par des particules crees dans l'interaction, comovers, perte en energie des nucleons
incidents avant formation du J= , etc...). Mais la plupart des travaux theoriques re-
cents expliquent ce phenomene dans un contexte de formation de plasma de quarks et de
gluons [Kha96, Won96, BO96, A
+
96, K
+
97, NS98].
ρ = 0.17 n/fm3
σ
abs = 5.8 0.6 mb
Fig. 1.19: B

(J= )=(Drell  Y an) en fonction de L pour tous les systemes etudies.
Le  
0
a un rayon plus grand que le J= . On s'attend a ce que l'absorption nucleaire
soit plus importante dans ce cas. On constate sur la Fig. 1.20 que pour les systemes p-A,
elle est identique a celle du J= , indiquant par la-me^me que seul un etat pre-resonant
cc traverse la matiere; la formation du J= et du  
0
a lieu loin de la zone d'interaction.
Pour les systemes S-U et Pb-Pb,  
0
montre une suppression plus grande. Plusieurs
travaux theoriques [GV97, C
+
97, CK97] ont essaye d'expliquer ce resultat par une ab-
sorption supplementaire induite par les \comovers" (hadrons produits dans l'interaction).
Cette explication n'est pas contradictoire cependant avec l'existence d'une source addi-
tionnelle d'absorption par un plasma [Won96].
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Fig. 1.20: B

( 
0
)=(Drell   Y an) en fonction de L pour tous les systemes etudies.
En conclusion, les resultats presentes sur la production du J= et du  
0
suggerent
l'existence d'un mecanisme d'absorption dierent de l'absorption nucleaire pour les sys-
temes ou la densite et le volume d'interaction sont eleves.
1.5.2 L'Analyse des Basses Masses
L'analyse de cette region de masse est basee entierement sur l'utilisation du code GE-
NESIS modie pour tenir compte des conditions experimentales de NA38 et NA50, pour
generer les sources de desintegrations hadroniques ainsi que d'autres codes standard (PY-
THIA) pour generer la production du Drell-Yan et du charme ouvert. Ce type d'analyse
a deja fait l'objet d'un premier travail de these [Def96] dans ce domaine dans NA38 et
NA50.
Dans un premier temps, on etudie le spectre en masse invariante des dimuons produits
dans la collision p-U a 200 GeV/c par nucleon. Ces resultats obtenus sont alors compares
a ceux des systemes p-Be et p-Au a 450 GeV/c par nucleon de l'experience CERES. On
montrera aussi l'etude faite sur des systemes plus lourds comme S-S ou S-U a 200 GeV/c
par nucleon et quelques resultats preliminaires sur Pb-Pb a 158 GeV/c par nucleon.
La collision p-U
Les evenements dimuons obtenus dans les collisions p-p par GENESIS dans tout l'es-
pace de phase peuvent e^tre maintenant utilises pour etudier le systeme p-U. Il faut au
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prealable tenir compte des eets d'acceptance et de smearing du dispositif experimental
(deformation des donnees due a l'appareillage). Il faut egalement prendre en compte la
variation de la section ecace de production de chaque resonance avec la masse du noyau
a l'aide du facteur A

. Les parametres  de , ! et  sont laisses libres lors de l'ajuste-
ment, tout en les gardant compatibles avec les valeurs obtenues experimentalement, c'est
a dire (; !)  0.75 et ()  0.8 [Zie96]. On suppose que la dependance en  de  et

0
est la me^me que celle du  et du !.
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Fig. 1.21: (haut) Distribution en masse invariante des dimuons des donnees experimen-
tales p-U sur laquelle est superpose le \cocktail hadronique" obtenu par le code GENE-
SIS. (bas) Rapport des donnees sur les sources generees pour des masses inferieures a
1.5 GeV/c
2
en 4 bins.
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On peut voir sur la Fig. 1.21 du haut, \le cocktail hadronique", c.a.d. toutes les
contributions des desintegrations hadroniques, superpose sur les points experimentaux
obtenus avec 
!
=0.78 et 

=0.82. Il s'agit des quatre spectres de desintegrations en
dimuons des resonances , !,  et  et des trois spectres de desintegration Dalitz 

, 
0

et !

. Le rapport des donnees sur les sources generees montre un exces de 50% autour de
la masse 0.5 GeV/c
2
.
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Fig. 1.22: (haut) Distribution en masse invariante des dimuons des donnees experi-
mentales p-U sur laquelle est superpose le \cocktail hadronique" + contribution due au
charme. (bas) Rapport des donnees sur les sources generees pour des masses inferieures
a 1.5 GeV/c
2
en 4 bins.
On rajoute maintenant la contribution due a la production du charme ouvert. Ce
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processus n'a pas ete pris en compte par CERES pour la simple raison qu'il contribue
tres peu au spectre dileptons pour des masses inferieures a 1 GeV/c
2
. Dans le cas de
NA38, ce processus est d'autant plus important que la coupure naturelle en p
T
(grand
p
T
) tend a reduire les contributions Dalitz relativement a la production de D

D. Les
paires de muons originaires de la desintegration semi-leptonique du charme ouvert ont ete
generes comme decrit plus haut gra^ce au generateur PYTHIA [Sjo92] dans les collisions
p-p dont la section ecace est estimee a 5.1 b. Pour extrapoler au systeme p-U, la
section ecace doit e^tre multipliee par le facteur K
D

D
estime a 5.5. D'autre part, il
faut egalement multiplier la section ecace par le nombre de nucleons cible mis en jeu
dans la collision (dependance lineaire en A). La Fig. 1.22 du haut montre la distribution
en masse experimentale (M < 2:5 GeV/c
2
) obtenue dans la collision p-U sur laquelle
sont superposees les distributions provenant du \cocktail hadronique" et la distribution
provenant de la production du charme ouvert. On peut clairement voir que la simulation
ne decrit pas les donnees. Il faut noter tout de me^me que le Drell-Yan qui est un processus
dominant a partir de la masse 1.5 GeV/c
2
n'a pas ete pris en compte.
Pour apprecier cette dierence, on represente le rapport des donnees sur les sources
simulees (\cocktail hadronique" + charme) en fonction de la masse pour quatre intervalles
en masse, Fig. 1.22 du bas. On peut remarquer que le continuum en dessous de la masse
du ! est 50% plus grand que les previsions des sources generees. On ne decrit donc pas
bien les donnees p-U.
Peut-on comparer ce resultat aux analyses de CERES? On peut voir sur la Fig. 1.5
qu'un leger exces des donnees est visible par rapport aux sources generees dans le sys-
teme p-Au et p-Be. Cet exces en dielectrons autour de la masse 0.5 GeV/c
2
est presque
insigniant compare a celui obtenu dans les collisions p-U dans NA38. On peut penser
qu'un tel ecart est lie a l'absence d'un processus physique. Il pourrait s'agir du Drell-Yan,
processus dominant a haute masse. Pourquoi ne pas l'inclure?
A haute masse, on sait calculer le Drell-Yan dans le cadre de la QCD perturbative.
Par contre, l'extension de ces calculs aux basses masses pose probleme. Jusqu'a present,
aucun calcul theorique ne sait predire le Drell-Yan en dessous d'une masse de 1.5 GeV/c
2
.
Il n'est biensu^r pas satisfaisant de considerer qu'il n'y a plus de contribution du Drell-Yan
en dessous de 1.5 GeV/c
2
. Pour cette raison, nous avons extrapole la courbe du Drell-
Yan obtenue a haute masse vers les basses masses. Comme decrit en page 25, on simule le
processus Drell-Yan par le generateur PYTHIA [Sjo92] avec une parametrisation GRV-LO
de la fonction de structure. Cependant, on n'impose aucune limite en masse et le resultat
de cette simulation est rajoute a celui du \cocktail hadronique" + charme. Comme on
peut le constater sur la Fig. 1.23 du haut, les sources attendues simulees ajustent les
donnees experimentales correctement et le rapport donnees/sources (gure du bas) est
proche de 1 pour les 4 bins en masse choisies.
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Fig. 1.23: (haut) Distribution en masse invariante des dimuons des donnees experimen-
tales p-U sur laquelle est superpose le \cocktail hadronique" + contribution due au charme
+ contribution du Drell-Yan extrapole aux basses masses. (bas) Rapport des donnees sur
les sources generees pour des masses inferieures a 1.5 GeV/c
2
en 4 bins.
Pour quelle raison HELIOS-1 et CERES (p-Be) n'ont-ils pas eu besoin de rajouter le
processus de Drell-Yan ni d'ailleurs le charme ouvert? Il faut se rappeler, que dans le cas
des experiences NA38/NA50, il y a une coupure naturelle en p
T
qui se traduit par une
coupure en m
T
autour de 1 GeV/c
2
. Cette coupure se manifeste par un comportement
dierent suivant le processus considere. En particulier, les desintegrations hadroniques
dites processus \mou" telles que les desintegrations Dalitz sont fortement supprimees
relativement aux processus dits \dur" tels que le Drell-Yan et le charme ouvert, voir
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Fig. 1.24. On voit clairement sur cette gure l'eet de la coupure en m
T
qui accroit
l'importance relative du processus de Drell-Yan aux basses masses.
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Fig. 1.24: L'ensemble des contributions aux basses masses sans aucune coupure et a
m
T
> 1 GeV/c
2
.
Dans le cas de CERES et de HELIOS-1, aucune coupure de ce type n'est appliquee
et les processus a bas p
T
survivent. De ce fait, le Drell-Yan ainsi que le charme ouvert
prennent une importance presque negligeable devant la contribution due aux desintegra-
tions hadroniques et le \cocktail hadronique" est amplement susant pour decrire les
sources de desintegrations leptoniques.
Pour reproduire les resultats p-U, nous avons du introduire une extrapolation a basse
masse du processus de Drell-Yan. Naturellement, une telle extrapolation ne sera pleine-
ment convaincante que si des calculs dans le cadre de QCD non perturbative pouvaient
e^tre fait et la conrmer. Il est egalement possible qu'un autre mecanisme puisse expliquer
les resultats experimentaux. Dans ce cas, l'extension vers les basses masses du processus
de Drell-Yan doit e^tre considere seulement comme un moyen de representer une source
supplementaire de dimuons, necessaire pour rendre compte de nos donnees, en plus des
ingredients du \cocktail hadronique" et du charme.
Les collisions S-S, S-U et Pb-Pb
Dans le cas de l'analyse des donnees des collisions S-S et S-U a 200 GeV/c on constate
qu'en general la region en masse en dessous du , revele un exces en donnees par rapport
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aux sources generees, voir Fig. 1.25 et 1.26. Les sources generees incluent le \cocktail
hadronique" et les contributions du charme ouvert et du Drell-Yan extrapole aux basses
masses.
D'autre part si on evalue le rapport donnees sur sources, on observe qu'il est toujours
plus important dans la region du  compare a la region du  + !. S'agit-il d'un signe de
l'augmentation de l'etrangete? Signe d'ailleurs attendu dans le contexte de formation du
plasma de quarks et de gluons.
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Fig. 1.25: (haut) Spectre en masse obtenu par generation du \cocktail hadronique" +
charme + Drell-Yan a basses masses superpose aux donnees pour les collision S-S. (bas)
Rapport donnees sur sources generees.
37
110
10 2
10 3
10 4
10 5
0.5 1 1.5 2 2.5 3 3.5
M (GeV)
A*
dσ
/d
M
 (n
b/5
0 M
eV
)
S-U
0
0.5
1
1.5
2
2.5
3
0 0.2 0.4 0.6 0.8 1 1.2
ρ/ω
φ
M (GeV)
da
ta
/s
ou
rc
es
Fig. 1.26: (haut) Spectre en masse obtenu par generation du \cocktail hadronique" +
charme + Drell-Yan a basses masses superpose aux donnees pour les collision S-U. (bas)
Rapport donnees sur sources generees.
Dans le cas du Pb-Pb, les donnees sourent d'une mauvaise acceptance et la resolu-
tion en masse dans la region des basses masses est assez mauvaise, ce qui rend dicile
l'extraction de l'information. En eet, NA50 a ete optimisee en resolution en masse dans
la region du J= ( 100 MeV/c
2
). Cependant, l'analyse entreprise permet quand me^me
d'avoir une information qualitative sur l'origine des sources qui contribuent au spectre en
masse des dimuons, voir Fig. 1.27.
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Fig. 1.27: Spectre en masse obtenu par generation du \cocktail hadronique" + charme +
Drell-Yan a basses masses superpose aux donnees pour les collision Pb-Pb.
En resume
L'analyse des basses masses dans les collisions d'ions lourds etudiees dans NA38 et
NA50 permet de dire que le \cocktail hadronique" qui decrit si bien les spectres en masse
des dileptons des experiences CERES et HELIOS-1 n'est pas susant pour decrire les
donnees p-U de NA38 puisqu'on observe un exces de 50% des donnees par rapport aux
sources generees pour les masses inferieurs a 0.7 GeV/c
2
. Pour avoir un meilleur accord, il
faut rajouter la contribution du charme ouvert et du Drell-Yan extrapole aux tres basses
masses. Les resultats obtenus dans la collision p-U sont extrapoles aux collisions S-S et
S-U et montrent un exces des donnees par rapport aux sources simulees dans la region
des tres basses masses (m=0.5 GeV/c
2
) evalue a 25% voir 30% selon le systeme etudie.
Cet exces semble e^tre encore plus prononce dans la region du  puisqu'il est superieur de
plus d'un facteur 2 par rapport aux previsions.
Ce type d'analyse se poursuit avec une etude plus approfondie et plus precise du
systeme Pb-Pb avec des donnees recentes. Plus recemment aussi, une etude en fonction
de l'impulsion transverse de tous les systemes a ete eectuee [col98].
D'autre part, un projet d'etude des basses masses dans d'excellentes conditions d'ac-
ceptance et de resolution a ete propose. Il consiste a mesurer la trajectoire des particules
pres de la cible gra^ce a un ensemble de plans de pixels disposes dans un champ magne-
tique. Des experiences preliminaires avec faisceau de protons ont permis d'obtenir une
resolution en masse de 25 MeV/c
2
pour la resonance !.
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1.6 Conclusion
NA38 et NA50 sont des experiences dediees a la detection des dimuons dans le but
d'etudier la suppression du charmonium (J= et  
0
) dans le contexte de la formation du
plasma de quarks et de gluons predit par Matsui et Satz en 1986 [MS86].
A ce jour, le resultat des etudes a montre l'existence de cette suppression. On a observe
qu'elle est d'autant plus forte que le volume d'interaction et la densite d'energie sont
grands comme le conrment les recents resultats des collisions Pb-Pb a 158 A GeV/c.
Cette suppression est expliquee par l'absorption nucleaire de la paire cc jusqu'au systeme
S-U a 200 A GeV/c. En ce qui concerne Pb-Pb, nous observons une absorption plus elvee
que celle extrapolee a partir des sytemes plus legers. L'interpretation de ce resultat fait
appel a des modeles classiques mais aussi a des modeles faisant intervenir la formation du
plasma de quarks et de gluons.
L'etude des sources de desintegration hadronique du spectre en masse invariante des
dimuons dans l'intervalle en masse 0:2 < m

< 4:0 GeV/c
2
permet d'evaluer notre
comprehension des sources de production des dimuons detectes. Il permet ausi d'evaluer
le comportement de l'etrangete par rapport au comportement du charmonium.Cependant,
ces experiences, surtout dans le cas de NA50, n'ont pas ete optimisees pour donner une
bonne resolution en masse en dessous de 2. GeV/c
2
. Nous avons cependant obtenu des
resultats interessants et montre une augmentation de la production de  pour S-U par
rapport a p-U. Dans un futur proche, NA50 va se doter d'un nouveau detecteur qui
permettra d'acceder a des resolutions en masse excellentes et qui permettra de continuer
cette etude dans de bonnes conditions.
La physique des ions lourds ultra-relativistes ne sera pas achevee avec le programme
du SPS du CERN puique des machines telles que le RHIC (Brookhaven aux USA) avec les
experiences STAR et PHENIX et le LHC au CERN avec l'experienceALICE ou CMS/ions
lourds vont sonder la matiere nucleaire jusqu'a des densites d'energies tres importantes.
A RHIC l'energie dans le centre de masse sera de 200 GeV et pour ALICE et CMS, elle
sera de 5 TeV. Dans ces conditions, il y a bien des chances que la formation du QGP soit
conrmee tres prochainement.
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Chapitre 2
Etude d'un prototype de RICH a
focalisation de proximite pour AMS
2.1 Introduction
AMS est une experience qui est concernee a la fois par des problematiques cosmolo-
giques et par des problematiques de physique des particules. Il s'agit d'un spectrometre
magnetique qui sera installe sur la future Station Spatiale Internationale(ISS). Ce spectro-
metre sera equipe, entre autres detecteurs, d'un RICH (Ring Imaging

Cerenkov Counter),
sujet de toute notre attention puisque l'ISN de Grenoble contribuera a sa construction.
Ce chapitre comprend donc une premiere partie concernant la physique d'AMS, phy-
sique concernant a la fois la cosmologie et la physique des particules, appelee astropar-
ticule. Une deuxieme partie decrira le projet experimental et les mesures attendues. Une
derniere partie developpera les travaux concernant le prototype de detecteur RICH que
nous avons concu a l'ISN de Grenoble, puis teste aux rayons cosmiques et sur faisceau
d'accelerateur, et donnera les resultats de l'analyse des donnees. Nous concluerons sur les
perspectives du RICH d'AMS.
2.2 De l'astroparticule avant toute chose
AMS utilise les outils de la physique des particules pour eectuer des recherches en
astrophysique classique des rayonnements cosmiques, pour traquer la presence d'antima-
tiere galactique ou extra-galactique an de tenter de donner une reponse au mystere de la
symetrie matiere-antimatiere dans l'Univers primordial, et enn pour examiner les signes
probables de la presence de la matiere noire froide non-baryonique qui se manifesterait par
un exces d'antiprotons de basse energie dans les spectres d'antiprotons des rayonnements
cosmiques.
Cette section comprend donc un paragraphe dedie aux rayonnements cosmiques en
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general, un deuxieme au probleme de la symetrie matiere-antimatiere dans l'univers pri-
mordial et un dernier a la recherche de la matiere noire froide non-baryonique.
2.2.1 Les rayons cosmiques
L'astrophysique des particules du rayonnement cosmique concerne l'etude de nom-
breuses particules d'energie s'etendant jusqu'a des valeurs de l'ordre de 10
20
eV. Ces
particules peuvent e^tre d'origine galactique ou extra-galactique, ayant subi des meca-
nismes d'acceleration et d'interaction avec des milieux interstellaires varies. Elles sont de
type primaire ou secondaire selon qu'elles aient interagi avec un milieu quelconque ou
non. Les rayonnements cosmiques classiques que l'on observe sur terre ou dans la haute
atmosphere, ont ete decouverts en 1912 gra^ce a une experience en ballon. Ce sont des
ions ionises avec des energies qui vont de quelques MeV a quelques TeV, entrant dans
l'atmosphere avec un ux moyen de 1000 particules par cm
2
et par seconde.
A) Les particules primaires
Les rayons cosmiques charges sont composes pour 98% de noyaux et pour 2% d'elec-
trons. Les elements lourds constituent seulement 1% des noyaux alors que les protons en
constituent 87% et les particules  12% [1].
Gra^ce aux mesures directes, les distributions des abondances relatives des elements,
obtenues pour les rayonnements cosmiques et pour le soleil, montrent des similitudes eton-
nantes [2], voir Fig 2.1. Ce constat prouverait que les origines des mecanismes de creation
de ces rayonnements sont les etoiles. Il y a cependant quelques dierences comme on peut
l'apprecier sur la Fig 2.1: comparee a la distribution obtenue pour le systeme solaire,
la distribution des rayonnements cosmiques montre que les elements H (hors echelle) et
He s'amenuisent compares aux elements lourds et que les 3 elements Li, Be et B et les
elements juste en dessous du Fe sont plus abondants. Comme les elements Li, Be et B
ne peuvent pas e^tre produits directement par la nucleosynthese des elements a partir des
etoiles, on peut penser qu'ils sont produits par spallation sur le milieu interstellaire. Le
rapport entre les particules primaires (C,N et Fe) et les particules secondaires (Li, Be et
B), permet d'estimer la duree de vie des particules dans la galaxie, ce qui nous donne le
chire de quelques 10
6
annees [5].
L'activite du soleil se caracterise par sa modulation dont le cycle est de 11 annees.
Cette modulation est observee aussi dans les rayonnements cosmiques. La contribution
des ux de particules draines par les vents solaires, lors de l'activite solaire maximum,
est particulierement visible aux energies de l'ordre de 1 GeV/n. D'autre part, l'inuence
du champ magnetique terrestre s'observe aussi sur les distributions des rayonnements
cosmiques et indique la presence d'une dependance des ux par rapport a la latitude
geographique d'observation [1].
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Fig. 2.1: Abondances relatives des elements obtenues pour les rayonnements cosmiques
(cercles ouverts et pleins) et le soleil (losanges), normalisees au Silicium [1]. Les cercles
ouverts correspondent a des mesures a des energies de l'ordre de 1 a 2 GeV/n. Les cercles
pleins a des energies entre 70 et 280 MeV/n. L'element H est hors echelle.
La distribution des abondances relatives des elements est, a peu pres, independante
de l'energie en dessous de quelques TeV et, pratiquement inconnue a ce jour au dela. On
observe neanmoins des ux de particules atteignant des energies de l'ordre de quelques
10
20
eV. Le spectre du ux de particules en fonction de l'energie est bien decrit par les
mesures experimentales comme le montre la Fig 2.2 et est parametrise par une loi en
puissance:
dN
dE
 E
 
;
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ou  ' 2.7 jusqu'a 10
15
eV, valeur a partir de laquelle on observe la formation d'un
\genou" puis une decroissance raide ( ' 3) jusqu'aux energies de quelques 10
18
eV. Au
dela, les ux sont moins importants et la pente de la courbe devient moins raide, formant
une \cheville". Au dela de 5. 10
19
eV, energie limite ou coupure GZK [10], l'origine des
particules reste mysterieuse.
limit for
satellites
Fig. 2.2: Spectre des rayonnements cosmiques en fonction de l'energie [3].
La coupure GZK provient de l'interaction des rayons cosmiques avec les rayonnements
 fossiles de 2.7 K. Les particules des rayonnements cosmiques interagissent en permanence
avec le rayonnement cosmique fossile puisque celui-ci nous inonde. La coupure GZK ex-
prime le fait que ces particules perdent de l'energie tout le long de leur parcours galactique
et qu'en dessous de l'energie seuil de production du pion, c.a.d. 5 10
19
eV, les photons fos-
siles deviennent quasiment transparents. Les particules d'energie plus grande que 10
20
eV
perdent donc une partie de leur energie jusqu'au seuil de 5 10
19
eV, a moins de provenir
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de distances proches, comme par exemple de l'amas local pour les protons, voir Fig 2.3.
On peut remarquer sur cette gure qu'a l'energie maximale observee (3.2 10
20
eV), si le
proton avait une energie de 10
22
eV a l'origine, il n'aurait pas pu provenir d'une distance
plus grande que 50 Mpc (amas de la vierge).
source
320 EeV
20 50
Energy at
Fig. 2.3: Coupure GZK: distribution de l'energie des protons en fonction de la distance
de propagation pour dierentes energies a l'origine [3].
Les electrons qui contribuent a 2% au rayonnement cosmique peuvent e^tre detectes
dans le domaine radio, s'ils sont relativistes, gra^ce a leur rayonnement synchrotron. Les
electrons peuvent provenir directement des sources de rayonnements cosmiques ou bien de
reactions nucleaires dans le milieu interstellaire qui induisent les desintegrations suivantes:

+
(
 
)! 
+
(
 
)

(

)! e
+
(e
 
)
e
(
e
). On observe une abondance en positrons de 10%
ce qui menerait a penser que seulement 10% des electrons proviendraient des eets cites.
De me^me, les ux d'antiprotons mesures a ce jour n'eclairent pas la situation quant a
la presence ou non de l'antimatiere dans l'univers. Ces antiprotons peuvent e^tre d'origine
primaire comme ils peuvent provenir d'interaction de rayonnements cosmiques avec le
milieu interstellaire, par exemple les reactions de spallation des protons avec la matiere.
Les rayons cosmiques neutres sont essentiellement les , les neutrons de tres haute
energie et les neutrinos. Les rayonnements  de tres haute energie permettent, comme les
neutrinos a tres haute energie, la recherche des sources des rayonnements cosmiques. Les
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 de tres haute energie sont dus a la desintegration des pions neutres produits quand les
protons de haute energie interagissent avec la matiere. Ils peuvent e^tre produits aussi par
eet bremsstrahlung (interaction des electrons avec la matiere), par rayonnements syn-
chrotrons (interaction des electrons avec des champs magnetiques) ou par eet Compton
inverse (diusion elastique d'e
 
energetiques sur des  de faible energie). L'astronomie 
a entrepris, gra^ce au detecteur EGRET [4] sur le satellite GRO, l'observation de photons
jusqu'a des energies de 20 GeV. L'etude des  de tres haute energie, c.a.d. dans la region
0.1-10 TeV a ete entreprise gra^ce aux techniques de detecteur

Cerenkov atmospherique et
pour des energies plus grandes encore, avec des detecteurs a grandes surfaces. Quelques
indications de sources dans le domaine du TeV sont par exemple la nebuleuse du Crabe,
le pulsar PSR 1706-44 et la galaxie Markarian 501.
Les neutrinos de grande energie sont produits aussi bien dans l'atmosphere que dans
des processus astrophysiques. Comme dans les accelerateurs de particules, les protons
interagissent avec le noyau, produisant des pions et des kaons qui, en se desintegrant
produisent des neutrinos. Ceux-ci sont particulierement interessants parce qu'ils n'inter-
agissent pas ou tres peu avec la matiere, ce qui a pour consequence d'indiquer directement
leur source de production. Comme ils ne subissent pas non plus d'absorption par les ob-
jets astrophysiques, certaines sources astrophysiques peuvent e^tre observees gra^ce aux
neutrinos alors qu'elles ne s'observeraient pas en .
B) Les particules secondaires et les gerbes
Un proton primaire qui rencontre l'atmosphere terrestre engendre une reaction proton-
noyau. Pour une energie superieure a 10 GeV, l'interaction se fait avec les nucleons in-
dividuels du noyau et produit un nombre important de pions, de particules etranges K
etc... Les produits de la reaction vont interagir hadroniquement jusqu'a ce que l'ener-
gie par particule atteigne le seuil de multi-production de pions (1 GeV). C'est ce qu'on
appelle \gerbe hadronique". Il y a aussi la possibilite qu'ont les particules de se desin-
tegrer, 
0
! 2, 
+
! 
+


etc.... Les photons de grande energie peuvent a leur tour
produire des paires e
+
e
 
qui a leur tour produisent des photons de bremsstrahlung. C'est
le developpement d'une gerbe electromagnetique. En resume, une gerbe comprend une
composante electromagnetique et une hadronique. Les gerbes peuvent atteindre jusqu'a
10 km de profondeur d'expansion. Plus l'energie est grande, plus la gerbe se developpe
et atteint des profondeurs plus grandes. Les methodes utilisees pour detecter ces gerbes
sont: les techniques

Cerenkov , l'observation des particules gra^ce a des ensembles de de-
tecteurs a grande surface et la detection des muons et des neutrinos dans des laboratoires
souterrains.
Les muons d'energie superieure a 10 GeV atteignent pratiquement tous la terre. A des
energies inferieures, les muons ayant une duree de vie  = 2: 2 10
 6
s, se desintegrent selon

 
! e
 

e


et 
+
! e
+

e


: Lorsqu'on detecte un muon de 14 GeV, l'energie de la
source devrait correspondre a 500 GeV/nucleon [5]. La distribution attendue des muons
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peut s'expliquer par la convolution de la cinematique de la desintegration des kaons et
des pions avec la distribution en energie des particules qui les produisent. Les experiences
qui etudient les gerbes et qui essayent de remonter aux particules sources, s'eectuent,
pour la plupart, dans des laboratoires souterrains an de s'aranchir des bruits de fond.
Pour detecter plusieurs muons en concidence, il faut que l'interaction primaire soit tres
energetique. On espere obtenir des informations sur la composition des rayonnements
cosmiques primaires jusqu'a des energies du PeV (10
15
eV). Ce sera probablement possible
avec l'experience COSMOLEP [6] qui permettra une detection en concidence avec les 4
detecteurs du LEP qui forment un ensemble de detecteurs souterrains sur reseau, de
grande surface ( 60 km
2
).
La desintegration des pions et des kaons donne aussi bien des muons que des neutrinos
comme on l'a vu. La desintegration des muons produit a son tour des neutrinos. Si on
considere que la majorite des muons d'energie E < 2 GeV se desintegrent durant leur
transit dans l'atmosphere terrestre, nous pouvons deduire la relation entre les dierents
types de neutrinos, a savoir:


' 

' 2
e
et

e

e
'

+

 
< 1
ou l'origine de l'asymetrie est due a l'exces de protons par rapport aux neutrons dans
les rayonnements cosmiques primaires. Pour E > 2 GeV, a cause de la contraction de
Lorentz, le parcours moyen des muons devient plus grand ou egal a l'epaisseur d'atmo-
sphere traversee et le rapport 
e
=

diminue. On detecte les neutrinos uniquement dans
des laboratoires souterrains gra^ce a leur reaction avec un noyau N de la cible (le detecteur)
selon 
e
(

) + N ! e() + :::. Tous les detecteurs existants sont sensibles aux neutrinos
d'energies de quelques GeV. A ces energies, 5 experiences (Frejus, NUSEX, IMB, Soudan
et Kamiokande [7]) ont observes les ux absolus de neutrinos atmospheriques. Les expe-
riences IMB et Kamiokande ont observe un decit de neutrinos muoniques (conrme par
SuperKamiokande). Ce decit pourrait s'interpreter comme la conrmation de l'existence
d'oscillations 

  
x
. Comme ces neutrinos sont produits essentiellement dans la haute
atmosphere, le pas de l'oscillation serait alors entre 10 et 100 km. D'autres experiences
futures vont explorer en detail cette voie, comme l'experience \Long base Line neutrino
experiment" entre le KEK et SuperKamiokande qui debutera en 1999 [8].
C) Sources, acceleration et propagation
Sources: Comme on observe des rayonnements cosmiques a des energies s'etalant sur
environ 15 ordres de grandeur, on peut penser qu'il existe plusieurs sources de production
de ces rayonnements.
Plusieurs experiences ont observe des evenements d'energies atteignant les 10
20
eV [9].
L'eet Compton inverse avec les photons fossiles dont la temperature est 2.7 K (mode
principal pour les electrons de tres grande energie) ainsi que la production de pions par
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l'interaction des protons avec les me^mes photons fossiles, limite les energies des particules
et par consequent conduit a conner ces particules a des distances inferieures a 50 Mpc
(voir le paragraphe sur la coupure GZK en page 48). A ces energies ultra-elevees, les
particules sont pratiquement insensibles aux champs magnetiques et par consequent leur
direction devrait indiquer la direction de leur source. Les recherches entreprises pour
etudier ces particules de tres grandes energies sont prometteuses et devraient se distinguer
par la precision des mesures dans le futur, en particulier avec le projet AUGER [3].
A l'exception des particules de tres grande energie, les particules du rayonnement
cosmique ayant interagi avec le milieu interstellaire et les champs magnetiques, ont perdu
l'information de leur direction. C'est donc pour cela que les neutrinos, les neutrons de
tres grande energie et les photons sont particulierement interessants a etudier dans la
perspective de la recherche des sources de production des rayonnements cosmiques.
La densite d'energie des rayonnements cosmiques est estimee a 1 eV/cm
3
. La puissance
necessaire pour produire cette densite d'energie dans un volume de la taille de notre galaxie
(d'epaisseur ' 300 pc et de rayon ' 15 kpc, 1 pc=3.26 annees lumieres), est estimee a :
P =
V 

 5 10
40
ergs/s
ou  est la densite d'energie et  , la duree de propagation des particules dans le volume
V de la galaxie, c.a.d. 6 10
6
annees. Cette energie peut e^tre produite par l'explosion de
supernovae. Les vents interstellaires amenes par les phases successives de l'evolution des
supernovae pourrait y contribuer aussi. Les jeunes pulsars qui sont des etoiles a neutrons
en rotation dont l'energie de rotation au depart est de l'ordre de 10
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ergs, sont egalement
de bons candidats. Les systemes binaires pourraient e^tre aussi une des sources car l'un des
deux compagnons est un objet compact qui attire (par accretion) de la matiere fortement
acceleree de son partenaire [11]. Tous ces candidats sont a la fois des sources et des
accelerateurs de petite taille. D'autres types de source peuvent e^tre importants, ce sont
essentiellement des sources extra-galactiques telles que les AGN (noyaux actifs de galaxies)
assimiles a des trous noirs super-massifs (' 10
8
M
J
, M
J
=masse solaire) qui attirent toute
masse aux alentours. Ces objets appartiennent a la categorie des objets energetiquement
les plus puissants dans l'univers et sont par ailleurs des sources de rayonnements X et 
intenses ainsi que de neutrinos de tres grande energie.
Acceleration: Il est admis que la source de production et la source d'acceleration
des rayonnements cosmiques sont les me^mes. L'acceleration est decrite principalement
par deux mecanismes: acceleration par les ondes de chocs et acceleration par les plasmas
magnetiques dynamiques, appeles aussi accelerations de Fermi de premier et de second
ordre [5]. L'eet total du cycle d'acceleration est un gain net en energie. Cependant,
l'energie maximale atteinte ne peut depasser les 100 TeV. Au dela de cette limite, d'autres
mecanismes d'acceleration ainsi que d'autres sources doivent e^tre invoques pour expliquer
le phenomene.
Propagation: Les neutrinos voyagent le long d'une ligne droite puisqu'ils interagissent
tres faiblement, ce qui les rend particulierement interessants pour la recherche de la source.
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Le rapport des produits de spallation tels que Be et B par rapports aux particules primaires
telles que C et N, montre que dans la region du GeV, les particules ont traverse a peu pres
5 a 10 g/cm
2
de matiere. Cependant, lorsqu'on simule le passage d'une particule chargee
le long de notre galaxie sur une ligne droite, on obtient une quantite de matiere traversee
de 10
 3
g/cm
2
. Ceci implique que les particules chargees du rayonnement cosmique ont
parcouru un chemin aleatoire et ont subi de multiples deexions le long de leur parcours.
A des energies plus grandes, la masse traversee diminue ce qui implique que le temps
de circulation dans la galaxie est plus petit et que les mecanismes d'acceleration sont
prioritaires sur les mecanismes de propagation [1, 5].
Le modele le plus simple pour decrire la propagation des rayonnements cosmiques est
le modele de \la bo^te qui fuit" ou \leaky box" [12]. Ce modele decrit des particules en
expansion libre dans un volume ferme. Cette expansion est fonction de l'energie de la
particule et sa probabilite d'echappement du volume. D'autres modeles comme \nested
leaky box" [14] ou \diusion models" [24] semblent plus precis, voire plus realistes. Alors
que le modele \leaky box" donne une distribution de densite de particules isotrope et
homogene, les \modeles de diusion" prevoient en plus, des gradients et des anisotropies
dans l'operateur de diusion de l'equation de transport.
Les elements tels que
10
Be et
26
Al sont des candidats adequats pour mesurer le temps
de circulation dans la galaxie puisque leur duree de vie est respectivement 1.5 10
6
et
7.4 10
5
annees [13].
D) Quelques cas interessants
Les objets tels que les quasars, les etoiles a neutrons, les supernovae et les trous noirs
emettent des rayonnements  de haute energie. Depuis les missions de ROSAT(ROentgen
SATellite) [15] et de CGRO(Compton-Gamma-Ray-Observatory) [16], l'astronomie  et
celle des rayonnements X a fait faire un bond considerable a l'astrophysique et notre
comprehension de l'Univers s'en est enrichie. C'est donc pour cela que des programmes
tres ambitieux vont explorer cette branche de l'astronomie avec minutie, tels que, GLAST
et INTEGRAL dans l'espace [17] et HESS, CELESTE et VERITAS sur terre [18].
Parmi les autres phenomenes interessants a etudier, il y a d'abord celui de l'emission de
la raie  des isotopes
26
Al et
44
Ti.
26
Al est un isotope radioactif qui se desintegre en 
+
et
un electron de capture avec une demi-duree de vie de l'ordre de 10
6
annees. Il est produit
essentiellement par la reaction
25
Mg(p,)
26
Al. Cet isotope est produit principalement par
les novae et supernovae. Gra^ce a l'observation de cette raie de 1.8 MeV d'energie par la
mission HEAO-3 [26] et en s'aidant d'un modele [25], on predit un taux de
26
Al de 1.7
a 3 M
J
dans notre galaxie. Les restes de supernovae emettent une raie  de 1.156 MeV,
celle de l'isotope
44
Ti, observee par le satellite COMPTEL [28]. Les recherches de cette
raie  permettent d'identier les restes de supernovae jeunes, c'est a dire d'a^ge inferieur
a 100 annees.
Une importante recherche en astrophysique est l'etude de la raie  a 511 keV due a
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l'annihilation e
+
e
 
. Lors de l'acceleration de la matiere autour d'un trou noir qui l'attire,
un exces d'annihilation e
+
e
 
se produit et se manifeste par l'observation d'une raie a
511 keV [29]. Des observations recentes du satellite GRO ont montre une raie a 511 keV
provenant du centre galactique.
D'autre phenomenes tels que les ashes  ( bursts) ne sont pas bien compris pour
l'instant. Ces ashes durent en general de 10 ms a 100 s. Leurs energies peuvent aller de
quelques 10 keV jusqu'a quelques 100 MeV. Le satellite GRO a observe plus de 1800 de
ces ashes, au taux de 1 ash par jour et leur distribution dans le ciel est completement
isotrope. L'origine, donc la source de production de ces ashes, est en cours de discussion
et d'etude. On peut mentionner par exemple que l'accretion des planetoides par les etoiles
a neutrons peut produire ces types de ash. D'autre part, la fusion d'etoiles a neutrons
est un autre scenario qui peut les expliquer.
En dehors des observations des rayonnements  et des neutrinos de tres haute energie,
l'astrophysique a besoin de conna^tre avec plus de precision la nature des rayonnements
cosmiques ainsi que leur source. Ceci dans le but principal d'expliquer avec plus de cohe-
rence la nucleosynthese primordiale. Quelques experiences presentes et futures ont comme
but principal l'etude des rayonnements cosmiques, rayonnements  et neutrinos compris,
telles que ACCESS qui sera installe sur la station internationale apres le retour d'AMS,
PAMELA [17] qui sera en orbite a 700 km d'altitude, HEAT, CAPRICE, BESS et bien
d'autres experiences en ballon [19] qui etudient l'antimatiere, tout un ensemble de projets
de detecteurs de grande envergure \air shower array detectors" tels que AUGER, KAS-
CADE, HEGRA, MILAGRO, AGASA et bien d'autres sur terre [20]. Sans oublier les
experiences dans des laboratoires souterrains telles que CHORUS, COSMOS, NOMAD,
OPERA etc.... [7]. En explorant la nature des particules et leur energie, on peut remonter
a la phase de la creation de la matiere et de l'antimatiere et resoudre le mystere de l'asy-
metrie de l'Univers comme on le verra plus tard. D'autre part, on explore d'une maniere
directe ou indirecte, des domaines en masse qui devraient nous indiquer si la matiere
manquante qui represente environ 90% de la masse de l'Univers ne serait pas par exemple
une matiere non-baryonique non-relativiste dite matiere froide. Les recherches de parti-
cules froides non-baryoniques (particules supersymetriques) sont d'ailleurs entreprises sur
les grands accelerateurs de physique des particules comme le LEP et FERMILAB avec
les experiences ALEPH, DELPHI, L3, OPAL, D0 et CDF [21]. Ces programmes de re-
cherches seront poursuivi au LHC. Cette recherche se fait aussi par des experiences dans
des laboratoires souterrains ou sous-marins, utilisant des detecteurs de type bolometres
ou

Cerenkov et on peut citer pour exemple EDELWEISS [22] et ANTARES [23]. Enn,
les rayonnements cosmiques, en general, sont encore un domaine de recherches en plein
essor car tres riches en information et par consequent devraient nous permettre de preciser
notre vision de l'Univers.
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2.2.2 L'antimatiere
Les lois de la physique traitent la matiere et l'antimatiere de facon symetrique. Des
1928, Dirac a montre, a partir de la theorie quantique et des symetries fondamentales,
que toute particule dans la nature est accompagnee par une anti-particule de me^memasse
et de charge opposee. Les experiences sur accelerateur verient ceci tous les jours et les
paires particule/anti-particules sont produites copieusement lors d'interactions de fais-
ceaux energetiques avec une cible. On a alors demontre que les lois de la nature n'avaient
pas de preference entre la matiere et l'antimatiere et que le nombre baryonique etait
conserve. Si ceci etait vrai pour l'Univers entier, alors il y aurait autant de matiere que
d'antimatiere cosmique.
Pourtant les galaxies, les etoiles, les gaz interstellaires et les poussieres cosmiques ne
sont faits que de matiere et les observations permettent de deduire un rapport matiere
sur rayonnements  de l'ordre de 10
 9
. D'autre part, on n'observe pas de rayonnements
produits par de l'annihilation de matiere et d'antimatiere sur des distances inferieures a
20 Mpc (1 pc=3.26 annees lumieres), taille des amas de galaxies. Les donnees actuelles
excluent la presence de grandes quantites d'antimatiere jusqu'a des distances de 10 Mpc
de la terre [30] car
He
He
 3:10
 6
et
N
Z>2
N
Z>2
 8:10
 5
.
Pourquoi l'Univers prefere-t-il la matiere a l'antimatiere? D'ou provient la matiere de
l'Univers? Pourquoi la proportion de matiere par rapport aux rayonnements  est-elle
caracterisee par un chire si bas?
Ces faits sont a priori surprenants pour la theorie du Big-Bang, communement acceptee
et corroboree par les resultats de COBE [50], qui donne a l'origine de l'univers egalite
de matiere et d'antimatiere . Certains cosmologistes pensent que la domination de la
matiere sur l'antimatiere devrait se verier sur tout l'Univers visible. D'autres essayent
de demontrer que l'asymetrie baryonique fait partie des conditions initiales du Big-Bang.
Pour d'autres encore, si la nature privilegie la matiere sur l'antimatiere , c'est qu'il doit
y avoir des raisons et que ces donnees ne peuvent pas faire partie des conditions initiales.
La preuve observationnelle d'une asymetrie baryonique universelle est tres faible. Pour
cette raison, les recherches de l'antimatiere dans les rayonnements cosmiques ont ete
proposees par certaines experiences comme BESS en ballon, AMS ou encore PAMELA
dans l'espace. La detection d'antimatiere cosmique aurait des consequences profondes
sur la physique. La decouverte d'un anti-alpha () cosmique indiquerait l'existence de
l'antimatiere primordiale et celle d'un anti-noyau de Z>2, impliquerait l'existence d'anti-
etoiles extra-galactiques.
D'un point de vue theorique
Pour l'evolution d'un univers symetrique vers un univers antisymetrique, le mecanisme
de baryogenese a ete avance. Sakharov [31] a fait remarquer, en 1967, que la baryogenese
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impliquait quatre conditions :
1. Violation du nombre baryonique,
2. Violation de CP,
3. Violation de la conjugaison de charge,
4. Baryogenese dans un Univers hors de l'equilibre thermique.
Si la violation de la conjugaison de charge a ete observee dans les interactions faibles,
une faible violation de CP n'a ete observee actuellement que dans le systeme K
0
 K
0
(a
des echelles d'energie tres dierentes de celle de la baryogenese) et la violation du nombre
baryonique n'a jamais ete observee experimentalement.
Trois types principaux de modeles theoriques sont proposes pour expliquer les meca-
nismes de baryogenese. Deux d'entre eux supposent un Univers sans antimatiere base soit
sur les theories de grande unication (GUT)[32] , soit sur le modele electrofaible supersy-
metrique [33]; ce dernier autorise l'existence d'antimatiere [27] , les domaines de matiere
et d'antimatiere etant eloignes par des distances superieures a celles separant les amas
galactiques (20 Mpc).
Les modeles bases sur les theories de grande unication (GUT) doivent introduire
de facon arbitraire la quantite de violation de CP. Le modele minimal SU(5) n'est pas
satisfaisant et les modeles non-minimaux impliquent l'existence de neutrinos lourds ou de
monopo^les, non encore observes experimentalement.
La baryogenese electrofaible implique que le Higgs ait une masse M
H
 M
W
, cette
limite sur le boson de Higgs est une des bases de recherches a LEP2; elle impliquerait
egalement par la violation de CP, presente dans les phases de la matrice CKM, un rapport
du nombre de baryons a celui de photons de 10
 19
, soit un facteur 10
10
plus petit que celui
observe experimentalement.Toutefois de nouvelles sources de violation de CP apparaissent
dans les extensions du Modele Standard: dans le modele a deux doublets de Higgs, la
phase entre les deux doublets contribue a la violation de CP ; dans le Modele Standard
SupersymetriqueMinimal (MSSM, voir le developpement en page 61), la matrice de masse
du gaugino introduit une phase supplementaire dans le processus de violation de CP.
Dans les theories qui admettent l'existence d'antimatiere selon la nature de la violation
de CP, en particulier dans le cas d'un mecanisme de brisure spontanee de symetrie, il est
possible d'avoir un univers symetrique en baryons a tres grande echelle[27]. Dans ce cas
dierentes regions de l'espace contiendraient soit de la matiere soit de l'antimatiere ,
l'asymetrie matiere antimatiere devenant alors une manifestation locale.
De ces considerations il ressort que la detection d'antinoyaux (anti-helium ou anti-
carbone) aurait des consequences tres profondes en physique des particules, aussi bien pour
la comprehension de l'origine de la violation de CP que pour celle de la non-conservation
du nombre baryonique.
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D'un point de vue observationnel
Considerons que la matiere et l'antimatiere sont separees par des distances cosmo-
logiques superieures a 20 Mpc. Sous certaines conditions, 
=1 (parametre cosmologique
exprimant la geometrie de l'Univers, dans notre hypothese univers plat), 


=0 (constante
cosmologique) et H
0
=75 km/s (contante de Hubble), les rayonnements produits lors d'an-
nihilations aux frontieres des deux mondes (monde de matiere et monde d'antimatiere )
se manifesteraient par des signaux de distorsion dans les rayonnements fossiles et par la
production de ux de  diuses [34]. En eet, une partie de l'energie produite par les
annihilations a des distances cosmologiques nit comme des photons du fond cosmolo-
gique fossile (CMB). Les photons de plus grande energie sont decales vers le rouge et se
manifestent aux energies de l'ordre du MeV, contribuant au spectre de  diuses.
La conservation du nombre baryonique peut par exemple e^tre testee. Une des impli-
cations de la theorie GUT est la desintegration du proton, sa demi-vie etant estimee a
10
29
-10
33
annees. Les limites experimentales actuelles donnent une valeur  10
32
.
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Fig. 2.4: Sensibilite d'AMS a la detection d'antinoyaux
Il reste neanmoins plus credible de tester l'existence de l'antimatiere par une detection
directe d'anti-noyaux. La gure 2.4 illustre ce que l'experience AMS, apres trois ans de
prise de donnees sur la Station Spatiale Internationale, pourrait amener vis a vis de la
comprehension de ce probleme: un facteur 10
4
sur la sensibilite pour une gamme d'ener-
gie cinetique allant de 0.1 a 100 GeV/nucleon et pour un domaine s'etendant jusqu'a
1000 Mpc.
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La gure 2.5 illustre comment la mesure du rapport
He
He
mesurable par AMS se compare
avec les predictions d'un modele d'univers symetrique [27].
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Fig. 2.5: Sensibilite d'AMS a la detection d'antihelium et comparaisons avec les predic-
tions dans le cas d'un univers symetrique
2.2.3 La matiere noire
Le probleme de l'existence de la matiere noire est l'un des problemes les plus interes-
sants de l'astrophysique moderne. Ce probleme necessite une forte cooperation entre la
physique des particules et l'astrophysique. L'energie qui rayonne donne une idee sur la
masse: plus une galaxie brille, plus elle compte d'etoiles, plus elle est massive. Les obser-
vations et la theorie montrent que les galaxies sont plus massives que ne le revelent les
telescopes, c'est a dire plus de 80% de la masse est manquante. D'ou peut-e^tre l'existence
de matiere noire , ou bien la theorie de la gravitation est fausse !!!!
A) Arguments en faveur de l'existence de la matiere noire
Rotation des galaxies et problemes a grandes echelles:
Gra^ce a la mecanique Newtonienne et en supposant que les etoiles ont une orbite circulaire
autour du centre galactique, la vitesse de rotation d'une etoile peut alors e^tre calculee gra^ce
a l'egalite entre la force de gravitation et les forces centrifuges. Ce qui donne:
F
G
=
G m M
r
r
2
=
m v
2
r
= F
c
;
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ou m; v;M
r
et G sont respectivement la masse et la vitesse de l'etoile, la masse d'un objet
sur l'orbite de rayon r et la constante de gravitation. La vitesse de rotation est alors
v(r) =
q
GM
r
r
. On suppose que le noyau central de la galaxie est spherique, de densite
constante , il s'ensuit queM
r
= V
r
= 
4
3
r
3
. Ceci veut dire qu'a l'interieur de la galaxie,
v(r)  r alors qu'un objet a l'exterieur aura une vitesse v(r)  r
 1=2
car M
r
est assimilee
cette fois-ci a la masse totale de la galaxie.
Lorsqu'on mesure la vitesse de rotation des galaxies spirales, on deduit que v(r)=constante
a des distances r grandes, Fig 2.6, ce qui correspond a M
r
 r. Ceci indique l'existence
d'une masse enorme, bien loin des estimations deduites des observations optiques [35]. On
en deduit qu'il devrait exister un halo de matiere invisible ou matiere noire .
Fig. 2.6: Courbe de rotation de la galaxie NGC 3198. Les points correspondent a l'obser-
vation et les courbes en trait plein aux modeles theoriques montrant les contributions du
disque et du halo [36].
Une autre methode, peut-e^tre plus adequate, consiste en l'examen des gaz chauds
des amas de galaxies dans le domaine des rayons X. Ceci a ete eectue par la mission
ROSAT [37] qui a montre que le gaz represente typiquement de 10 a 40% de la masse
totale attendue. D'autre part, comme le pourcentage de galaxies visibles est de 1 a 7%, on
peut en deduire que, plus du tiers de la masse de l'amas de gaz serait de nature \sombre".
D'autres observations necessitent absolument la presence de la matiere noire comme
pour expliquer, avec le potentiel gravitationnel, le pont d'hydrogene entre le nuage de
Magellan et la voie lactee. Dans ce cas, il est indispensable d'introduire un halo massif de
matiere noire dans notre galaxie [42].
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Aspect cosmologique:
La matiere noire pose le probleme de la destinee de l'Univers, quantiee par la valeur de

 =

0

c
qui exprime le rapport de la densite actuelle de l'Univers a la densite critique. Les
modeles theoriques les plus attractifs, par exemple le modele inatoire, predisent 
=1,
c'est a dire un Univers plat. Les observations donnent 

visible
=0.005 [48], observations qui
d'ailleurs conrment la nucleosynthese primordiale. Les etudes a grande echelle limitent
la valeur de 
 a une valeur minimum 

0
=0.3 [38].
L'estimation de la contribution baryonique a la masse totale de l'Univers depend de
la valeur de la constante de Hubble H
0
de la facon suivante [40] :


B
=

B

c
=
0:013
h
2
ou 

B
est le rapport de la densite baryonique 
B
a la densite critique de l'univers 
c
,
0:5  h  0:85 et H
0
=100 h (km s
 1
Mpc
 1
). En consequence, une limite superieure a
cette contribution peut e^tre estimee a 

B
 0:11. Ceci implique que, sous condition d'un
univers inatoire et sous condition que la constante cosmologique  soit nulle, la matiere
manquante doit e^tre de nature \non baryonique".
Si par contre, le vide possede une densite d'energie non nulle, la constante cosmologique
 n'est pas nulle et la densite critique de l'Univers s'exprime comme suit:

c
=
3H
2
0
  
2
c
8G
:
Dans ce cas, la matiere noire , si elle existait, serait distribuee de facon homogene [51].
Les observations recentes de l'experience \Supernovae Cosmology Project" [39] montrent
que l'Univers est emporte par le vide, c'est a dire que l'expansion de l'Univers, loin de se
ralentir avec le temps, serait en fait en pleine acceleration. Une sorte de presence d'energie
repulsive se manifesterait qui contrebalancerait les eets de la gravitation. Ces observa-
tions permettent de deduire une valeur de la constante cosmologique de 0.7. Comme


0
=0.3 dont 

B
 0:11, la somme des parametres cosmologiques (

0
+ 


) tend na-
lement vers 
=1, l'Univers plat ideal, avec moins de matiere non-baryonique que prevu
avec 


=0. Cependant 


=0.7 est en contradiction profonde avec la physique des parti-
cules qui donne une energie du vide colossale puisqu'elle est plus elevee de 120 ordres de
grandeur [51] !!!! A ce regime l'Univers aurait eu a peine le temps de na^tre qu'il se serait
dilue instantanement. Mais ceci est un autre probleme.
En resume, la matiere noire sous forme baryonique pourrait resoudre le probleme
des courbes de rotation des galaxies mais n'expliquerait par la formation des grandes
structures. L'ination et la nucleosynthese primordiale demontrent cependant qu'il y a
plus de 80% de matiere noire non-baryonique dans l'Univers.
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B) Candidats a la matiere noire
Si nous acceptons que 
 ' 1 , valeur proposee par la plupart des modeles cosmolo-
giques, alors une contribution substantielle a la masse totale provenant de cette matiere
noire doit e^tre de nature non-baryonique et interagir faiblement avec la matiere . Cette
matiere noire hypothetique est appelee en general WIMPs (Weakly Interacting Massive
Particle ). Parmi les dierents candidats que nous orent la physique des particules et
l'astrophysique pour ces WIMPs, le neutralino (~ ) verie la plupart des hypotheses
theoriques. Le neutralino de plus faible masse est la particule la plus legere predite par
la theorie supersymetrique (theorie developpee plus bas en section C). Elle est neutre
et stable si l'on admet la conservation de la R parite, symetrie discrete du Lagrangian
d'interaction. Cette particule etant massive, elle presente toutes les caracteristiques pour
devenir un candidat privilegie, responsable de la matiere manquante non-baryonique de
l'univers. Les donnees recentes de COBE[50] et celles obtenues precedemment vont dans
ce sens, puisqu'elles semblent indiquer que notre halo galactique est compose de matiere
noire non relativiste dite matiere noire froide qui pourrait e^tre constituee de neutralinos.
Les neutrinos sont des particules relativistes pouvant egalement contribuer a ex-
pliquer la matiere noire . Pour e^tre cosmologiquement interessants et produire 
=1, ils
doivent e^tre stables et de masse inferieure a 100 eV ou superieure a 2 GeV (neutrinos de
Dirac) ou a 5 GeV (neutrinos de Majorana) [43].
Les candidats a la matiere noire peuvent se manifester aussi par l'intermediaire de la
matiere noire baryonique: les planetes, planetodes, naines brunes, naines blanches,
trous noirs... Cependant, la nucleosynthese primordiale limite la fraction de la contribution
de la matiere noire baryonique comme nous l'avons deja mentionne. Des experiences,
utilisant les methodes des lentilles gravitationnelles prevues par la theorie de la relativite
generale, telles que MACHOs [44] ou EROS [45] ont entrepris de traquer les objets massifs
et compacts qu'on n'observe pas facilement par des methodes classiques d'observations
astronomiques.
D'autres phenomenes tels que les defauts topologiques, les monopo^les magnetiques,
les cordes cosmiques et bien d'autres, pourraient fournir, s'ils existent, une contribution
a la densite d'energie de l'Univers.
Nous allons nous concentrer sur le neutralino, sa production et sa detection puisque
AMS s'interesse a son mode indirect de detection.
C) Le Neutralino et La Supersymetrie
Le Modele Standard decrit 3 des 4 interactions fondamentales. Le groupe de jauge
du Modele Standard est : SU(3)
C
SU(2)
L
U(1)
Y
, ou SU(3)
C
est celui de la Chromo-
dynamique Quantique (QCD) et SU(2)
L
U(1)
Y
celui des interactions electrofaibles. Les
particules du Modele Standard sont separees en 3 secteurs (correspondant aux trois termes
de la densite Lagrangienne) : le secteur de jauge contenant les bosons de jauge, qui sont les
mediateurs des 3 interactions, le secteur des fermions contenant les 3 familles de quarks
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et de leptons, et enn le secteur de Higgs constitue du doublet de Higgs (H). Les H par-
ticipent au mecanisme de Higgs (necessaire a la brisure de l'invariance electrofaible) et
donnent la masse aux bosons de jauge. Malgre des verications experimentales (decou-
verte du W

, du Z
0
ou plus recemment du quark top ), le Modele Standard semble n'e^tre
qu'une theorie eective a basse energie (E<1 TeV). De nombreuses autres theories ont ete
avancees (condensats t

t, technicouleur,..). Il semble que les theories GUT (Grand Unied
Theory), qui consistent a considerer un groupe de jauge plus etendu (SU(5), SO(10),..)
ou les theories Supersymetriques (SUSY) soient plus prometteuses.
La Supersymetrie (SUSY): Il s'agit d'une nouvelle symetrie qui associe a chaque boson
un fermion (et vice versa). Les generateurs Q

(des spineurs de Majorana) modient le spin
d'une demi unite : Q

j S >=j S 
1
2
>. Ils forment une algebre graduee (commutateurs
et anti-commutateurs),veriant les relations suivantes:
[Q

;M

] = i(

)


Q

(2.1)
fQ

; Q

g = 0 (2.2)
[Q

; P

] = 0 (2.3)
fQ

;

Q

g =  2(

)

P

(2.4)
ou M

et P

sont les rotations et les translations dans l'espace-temps.
La relation 2.1 implique que Q

est un spineur et la relation 2.3 que la supersymetrie
laisse P invariant. Il semble donc exister une degenerescence de masse entre membres du
supermultiplet. Les supermutiplets de la SUSY doivent donc contenir un nombre egal
de degres de libertes fermioniques et bosoniques. La relation 2.4 indique que 2 trans-
formations supersymetriques representent une translation dans l'espace-temps. Ainsi, la
gravitation est naturellement incluse dans les theories supersymetriques. Apres avoir es-
saye de trouver les superpartenaires parmi les particules existantes (un boson de 511 keV
aurait du^ e^tre observe, au me^me titre que l'electron
1
), on a ete amene a supposer que
la symetrie SUSY etait brisee. On introduit donc un superpartenaire pour chaque parti-
cule existante. Les fermions sont associes a des super-bosons de spin 0 (quark et lepton
scalaires ou squark et slepton), alors que les bosons sont associes a des super-fermions
de spin 1/2 (photino, jaugino et gluino). Par ailleurs, la SUSY necessite l'introduction
d'un deuxieme doublet de Higgs. En eet, dans le cadre de la SUSY, un seul doublet de
Higgs ne peut donner la masse a la fois aux quarks "up" d'une part et aux leptons et
quarks "down" d'autre part [46]. Aucune experience sur accelerateur n'a encore permis de
decouvrir une s-particule
2
. Leur masse dependant des parametres arbitraires de la SUSY
(tan, , M
0
, M
2
,...), les resultats des experiences sur accelerateur permettent d'exclure
1. On a egalement essaye d'associer le  et le .
2. Les jauginos,par exemple, peuvent e^tre produits, s'ils sont susamment legers, dans les desintegra-
tions des W

: W

!
~
W ~ ou des Z
0
: Z
0
!
~
Z
~
H.
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des regions de l'espace des parametres (plan -M
2
pour tan  et M
0
donnes dans le cas
du ~ [47]). Il existe de nombreuses theories SUSY (suivant le nombre N de generateurs
par exemple), la plus simple et la plus facile a verier experimentalement etant le Modele
Minimal (N=1).
Le Modele Minimal (MSSM : Minimal Supersymmetric Standard Model) est deni par
l'adjonction d'un superpartenaire a chaque particule existante, les interactions demeurant
celles autorisees par le groupe SU(3)
C
SU(2)
L
U(1)
Y
. On introduit ensuite un nombre
quantique multiplicatif, pour chaque particule, la R-parite
3
:
R = ( 1)
3B 3L+2S
ou B est le nombre baryonique, L le nombre leptonique et S le spin de la particule concer-
nee. Les particules sont ainsi caracterisees par R=+1, et leurs superpartenaires par R=-1.
Dans le cas ou la R-parite est conservee (il existe des theories avec violation de R) les
consequences sont les suivantes :
 La production de particules supersymetriques se fait par paires.
 Une superparticule se desintegre en un nombre impair de s-particules.
 La particule supersymetrique la plus legere (LSP) est stable.
Etant massif et ayant une interaction faible avec la matiere ordinaire, le LSP entre dans
la categorie des WIMPs, et contribue a 
=1. Ainsi, la theorie de la Supersymetrie, intro-
duite pour des considerations eloignees des problemes cosmologiques, fournit un candidat
naturel a la matiere noire .
Le Neutralino: Les resultats de LEP1 semblent indiquer que le sneutrino n'est pas le
LSP (m
~
>43 GeV ! 

~
< 10
 3
). Dans la majeure partie de l'espace des parametres, le
neutralino est le LSP. Il s'agit d'une combinaison lineaire de photino, Zino et Higgsino
4
.
~ = a
~
B + b
~
W + c
~
H
0
1
+ d
~
H
0
2
ou
~
H
0
1
et
~
H
0
2
sont les higgsinos,
~
B et
~
W les partenaires supersymetriques de B et W (les
champs de jauge qui, lors de la brisure de l'invariance electrofaible, se combinent pour
donner le  et le Z
0
). Si a
2
+b
2
>0.5, le neutralino est principalement un jaugino, sinon il
est pluto^t un higgsino. La masse du neutralino est contrainte par les resultats de LEP1 :
M
~
> 23GeV
5
[48].
3. La R-parite est introduite an d'exclure les termes qui, dans le superpotentiel, ne conservent pas
les nombres leptonique et baryonique.
4. Il y a en fait 4 neutralinos. Par simplicite, on notera ~ le neutralino le plus leger.
5. A la fois par recherche directe et par la mesure de la largeur de desintegration du Z
0
(Z
0
! ~
i
~
j
).
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Trois types d'experiences sont menees pour mettre en evidence les neutralinos: une
premiere strategie repose sur leur eventuelle capture au centre du soleil. Leurs anni-
hilations produiraient alors diverses particules comme les neutrinos (

). Ceux-ci, de par
leur faible interaction avec la matiere echapperaient a l'attraction solaire. L'energie de tels


etant typiquement de
1
3
a
1
2
M
~
, soit de l'ordre de grandeur du GeV, ils ne peuvent e^tre
confondus avec les neutrinos solaires (dont l'energie est de l'ordre de grandeur du MeV).
Lors de leur traversee de la Terre, ces 

produiraient un ux de  ascendant. De nom-
breuses experiences recherchent ces 

energetiques : Kamiokande ou Frejus ainsi que des
detecteurs plus speciquement dedies a cet objectif : DUMAND, NESTOR, AMANDA ou
ANTARES qui utilisent l'eau de mer ou la glace comme radiateurs

Cerenkov . L'avantage
de cette methode de detection (par 

energetiques) reside dans le fait que le bruit de
fond de neutrinos est relativement bien etudie.
La detection directe par contre est soumise a un bruit de fond tres important et
varie (rayons cosmiques, radioactivite). Les experiences se font donc sous-terre. Le prin-
cipe est de mesurer l'energie deposee dans le materiau constituant le detecteur (Ge,Xe).
Pour un neutralino (M' 20   400 GeV) de vitesse v' 270 kms
 1
(typique du halo),
l'energie deposee lors d'une diusion elastique sur de tels noyaux est E'1-100 keV avec
un taux journalier de 10
 4
kg
 1
. A titre de comparaison, le rayonnement cosmique, et le
rayonnement gamma induit par celui-ci, dans la gamme E' 1 keV-1 MeV est evalue a
100 kg
 1
jour
 1
[47].
La detection de rayonnement cosmique permet egalement de signer la presence
de neutralinos dans le halo. Leur annihilation en matiere ordinaire (quarks, leptons, bo-
sons de jauge) peut e^tre mise en evidence par une composante exotique dans le spectre des
particules produites apres hadronisation. An de limiter le bruit de fond, on s'interesse
aux p et aux e
+
, beaucoup moins presents dans le rayonnement cosmique (p/p' 10
 5
,
e
+
=e
 
' 0:05). La composante ordinaire des antiprotons du rayonnement cosmique pro-
vient de la spallation du rayonnement cosmique primaire sur les atomes d'hydrogene
presents dans le milieu interstellaire (pp!p+X).
La gure 2.7 presente le spectre de p produits par la spallation, dans le cadre du
modele le plus simple qui est le modele \Leaky Box". Pour des raisons cinematiques, le
ux de p en dessous de 1 GeV est tres faible. L'annihilation de neutralinos en quarks et
gluons, produit, apres hadronisation, entre autres particules, des antiprotons. Il n'y a pas
de raisons particulieres pour que le ux de p soit faible a basses energies (E<1 GeV).
En consequence, l'observation des p de faible energie peut e^tre le signe d'annihilation
de neutralinos. La gure 2.7 presente egalement (en traits pleins) la contribution due a
l'annihilation de neutralinos de 30 GeV et 60 GeV. Les resultats experimentaux (obtenus
avec des detecteurs embarques a bord de ballons) sont aussi presentes. Le tres faible
nombre de p observes ne permet certainement pas de conclure. Les points verts sont les
resultats attendus par AMS, dans le cas de p produits par spallation. Toute deviation par
rapport a cette courbe peut e^tre due a un signal supersymetrique.
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Fig. 2.7: Spectre de p: en traits pleins, la contribution due a l'annihilation de neutralinos
de 30 GeV et 60 GeV. Les resulats experimentaux (obtenus avec des detecteurs embarques
a bord de ballons) sont aussi presentes. Les points verts sont les resultats attendus par
AMS dans le cas ou les p ne proviennent pas de l'annihilation de ~ .
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Fig. 2.8: Rapport e
+
/e
 
en fonction de l'energie. Les donnees experimentales (experiences
en ballon) sont representees par des cercles, carres et triangles avec des barres d'erreurs.
Les points en rouge representent l'estimation du rapport pour une prise de donnees de 3
ans dans AMS dans le cas classique et la courbe en mauve est l'estimation de la distribution
s'il y a une contribution de ~ de masse 275 GeV.
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Les positrons presents dans le rayonnement cosmique sont principalement des produits
de desintegration (de  en  puis en e
+
). Au dela de 10 GeV, le ux de e
+
est une fonction
decroissante de l'energie (E
 3:3
) [49]. A la dierence de p, les positrons peuvent e^tre
produits directement par l'annihilation de ~ en paire e
+
e
 
, les e
 
ont alors une energie bien
determinee. Malgre la propagation, et a cause de la perte d'energie par eet synchrotron
et par diusion Compton inverse, on peut s'attendre a observer un pic dans le spectre
de e
+
. Le probleme qui se pose est que l'annihilation en paire e
+
e
 
, dans les modeles
les plus simples, est caracterisee par un rapport d'embranchement tres faible (BR=10
 5
)
a cause de la conservation de l'helicite (le ~ est une particule de Majorana). Dans le
cas particulier ou les s-electrons droit et gauche ont une masse dierente, ce rapport
augmente sensiblement. Si la masse du ~ est susante, l'annihilation en paire W
+
W
 
ou
Z
0
Z
0
produit egalement des positrons d'energie bien determinee (E' 40GeV), voir Fig 2.8.
A titre de conclusion, on peut dire que, a cause du manque de connaissance sur la
propagation des rayons cosmiques, toute prediction est dicile, et l'absence de signal ne
saurait e^tre interpretee comme une absence de neutralinos [47].
2.3 Le detecteur AMS et les 2 phases du projet
Le detecteur AMS a ete le premier spectrometre magnetique embarque dans l'espace.
Le but d'AMS est de mesurer les parametres cinematiques de chaque rayon cosmique
traversant le spectrometre et d'en determiner la nature. Le spectrometre AMS a deja fait
un vol exploratoire en juin 1998 a bord de la navette DISCOVERY, il s'envolera pour e^tre
installe sur la Station Spatiale Internationale (ISS) pour une duree de 3 ans en 2003.
Plans de
scintillateurs
Bouclier de particule
de basse énergie
Plaques
de silicium
Ordinateur
de contrôle
Compteur
Cherenkov
Aimant
permanent
Electronique
Fig. 2.9: Coupe du spectrometre AMS de la Phase 1.
Une particule cosmique traversant completement le detecteur AMS de la troisieme
phase rencontrera successivement 16 plans de detecteur a radiation de transition (TRD)
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avec un convertisseur au tungstene de 0.3 X
0
pour signer la trace du passage des e
 
/, 2
plans de scintillateur (S
1
,S
2
) pour le temps de vol, 6 plans de detecteurs au silicium pour la
mesure des traces (dans l'aimant), 2 plans de scintillateur (S
3
,S
4
), un Compteur

Cerenkov
RICH et un calorimetre electromagnetique. Une description detaillee du detecteur de la
phase 1 est faite dans la proposition d'experience AMS [52] dont est extrait le schema
d'implantation Fig. 2.9.
Il n'avait pas ete possible jusqu'a present d'envoyer dans l'espace un detecteur ma-
gnetique en raison de la diculte technique et du cou^t tres eleve d'un aimant mis en
orbite. Des progres tres recents dans la technologie des aimants permanents a terres
rares (et particulierement l'alliage Nd-B-Fe) ont rendu maintenant possible la realisation
d'un spectrometre magnetique forme d'un tel aimant orant une puissance de courbure
B.l
2
= 0.15 Tm
2
, avec une acceptance de 0.82 m
2
sr et ne pesant que 2 tonnes. C'est l'ai-
mant d'AMS de la phase 1. Lors de la mission nale de la phase 2, AMS sera equipe
d'un aimant supra-conducteur de 1 Tesla de champ magnetique. Cet aimant est en cours
d'etude.
AMS va mesurer les parametres suivants:
 La charge jQj des particules par la perte d'energie (
dE
dX
) dans le detecteur de traces
au silicium et dans les compteurs a scintillation.
 L'impulsion et le signe des particules chargees par la mesure de leur deexion dans le
champmagnetique gra^ce aux 6 plans de detecteur de traces au silicium.La resolution
en impulsion p=p etait de l'ordre de 15% pour une particule de 10 GeV/c pour le
detecteur phase 1 et sera typiquement de 1% lors du vol d'AMS vers l'ISS.
 La velocite  par le detecteur

Cerenkov RICH, et donc la masse des particules
en associant cette mesure a celle de l'impulsion des traces. D'autre part le RICH
devrait avoir un pouvoir important de rejection des particules de l'albedo, contribuer
a l'identication des p et e
+
et faire une bonne separation en masse des ions legers
et une bonne mesure de la charge des particules jusqu'a des Z 26 dans un domaine
d'impulsions s'etendant jusqu'au TeV/nucleon.
 Les temps de vol et les mesures d'ionisation des particules par le TOF et les mesures
de trace par le detecteur a radiation de transition pour des electrons/gammas de
haute energie, ce qui permettra de signer la nature de ces particules.
 L'energie gra^ce a un calorimetre electromagnetique qui permettra aussi la discrimi-
nation des electrons et la mesure des rayonnements .
Une premiere prise de donnees de 100 heures avec le detecteur embarque sur la navette
spatiale DISCOVERY a eu lieu la premiere semaine de juin 1998. Ce vol a permis de tester
le fonctionnement du detecteur, de comprendre d'eventuels problemes environnementaux
et de recueillir, en plus des donnees physiques, des indications precieuses sur les bruits
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de fond. Dans ce vol, il n'y avait pas de detecteur a radiation de transition, et faute de
temps, le detecteur RICH a ete remplace par un detecteur

Cerenkov aerogel a seuil pour
l'identication des protons et antiprotons en dessous de 3.5 GeV/c [53].
Il est prevu d'installer le detecteur AMS sur la future station spatiale internationale
[54] en 2003, pour une duree de 3 a 5 ans . La station spatiale internationale sera assemblee
progressivement de 1998 a 2003 et evoluera entre 350 et 420 kilometres d'altitude sur une
orbite inclinee de 51.6
o
sur l'equateur, avec une periode de rotation de 90 minutes.
2.4 Les mesures attendues
2.4.1 L'antimatiere et la matiere noire
Outre la detection d'antinoyaux (cf page 54), l'experience AMS propose de signer
l'existence des annihilations de neutralinos 
0
(cf page 57), en etudiant les spectres d'an-
tiprotons (p) et de positons (e
+
). Le choix des p ou des e
+
est associe au probleme des ux
des spectres de rayons cosmiques. En eet les rayons cosmiques ordinaires introduisent un
fond qui est proportionnel au ux de chaque type de particule. Pour etudier une compo-
sante exotique aux rayons cosmiques provenant de l'annihilation de neutralinos, on doit
choisir une particule dont le ux ne soit pas tres intense. La proportion relative des p par
rapport aux protons cosmiques est de l'ordre de 10
 5
a 1 GeV, provenant principalement
des reactions de spallation des cosmiques primaires sur le milieu interstellaire. Le spectre
des p produits par spallation diminue fortement a basse energie, au-dessous d'1 GeV, du
fait des contraintes cinematiques .
Durant le vol sur la navette, quelques centaines d'antiprotons dans une gamme d'im-
pulsion comprise entre 0.1 et 3.5 GeV/c ont ete collectes (donnees actuellement en cours
d'analyse [55]). Cette gamme d'energie est couverte gra^ce a l'adjonction d'un detecteur

Cerenkov aerogel a seuil.
Lors du sejour d'AMS sur la Station Spatiale Internationale, on devrait collecter 5 10
5
p dans la me^me gamme d'energie. La gamme d'energie sera elargie en ameliorant l'identi-
cation des particules par l'addition d'un detecteur

Cerenkov de type RICH. La mesure
du rapport p=p atteindrait alors une precision de l'ordre de 1% et d'eventuels neutralinos
de masse  100 GeV deviendraient detectables.
D'une maniere analogue, alors qu'un total de 1000 e
+
ont ete detectes a ce jour par
dierentes experiences, AMS devrait en collecter environ 10
8
lors de la phase 3 sur l'ISS.
2.4.2 Les mesures d'astrophysique
Le spectrometre AMS, gra^ce a son pouvoir d'identication des particules et son ac-
ceptance, permettra une amelioration considerable d'un grand nombre de mesures en as-
trophysique; plus particulierement des avancees interessantes dans les mesures de ux des
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noyaux legers, de l'helium a l'oxygene, sont attendues. Ces mesures permettront d'amelio-
rer les connaissances sur la structure et la composition elementaire de l'univers primordial
ainsi que les processus de propagation de rayons cosmiques dans notre galaxie, contrai-
gnant alors les modeles phenomenologiques.
Le detecteur

Cerenkov de type RICH et les mesures d'ionisation dans les detecteurs
au silicium devraient permettre d'identier les noyaux legers de l'helium a l'oxygene,
a partir de la mesure de leur charge et de leur impulsion, jusqu'a des impulsions de
200 MeV/nucleon.
Gra^ce a l'aimant supra-conducteur d'AMS qui devrait avoir un champ magnetique de
1 Tesla, l'impulsion maximale par nucleon qui sera mesurable est de l'ordre du TeV par
nucleon. On pourra en particulier separer les masses et les charges des isotopes jusqu'a
A' 28, jusqu'a des energies de 15 GeV/c pour les elements legers comme H et He et
jusqu'a 8 GeV/c pour les noyaux les plus lourds comme Al ou Si [56]. D'autre part, AMS
aura la possibilite de collecter des donnees des elements jusqu'a Z 6 26 et jusqu'a des
energies du TeV/nucleon. On pourra en particulier collecter quelque centaines de noyaux
de Fe aux energies du TeV/nucleon pendant les 3 annees de prise de donnees.
L'experience devrait collecter environ 10
4
noyaux de Beryllium, dont 430
10
Be par
jour, permettant d'atteindre une precision de quelques pour cent sur le rapport
9
Be
10
Be
,
alors qu'actuellement seulement quelques dizaines de
10
Be ont ete collectes en 14 ans
d'experiences sur satellite.
Enn la grande duree de l'experience permettra des mesures de ux de particules en
fonction du temps et de les relier par exemple au cycle solaire, qui devrait atteindre son
activite maximale en l'an 2000.
2.4.3 En resume
Pour conclure, les principaux domaines de physique accessibles sont resumes dans la
table 2.1 ou sont rappelees les mesures attendues par l'experience AMS comparees aux
mesures actuelles dans chacun des domaines.
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Elements Sensibilite Mesures Energie Physique
actuelles GeV

He/He 10
 9
10
 5
0.5-100 Antimatiere
GUT
Theorie EW

C/C 10
 8
10
 4
0.5-100 Violation CP
e
+
10
8
10
3
0:1  100 Matiere noire
p 5  10
5
50 0.1-100 Supersymetrie
D;H
2
10
9
1-20
3
He,
4
He 10
9
1-20 Astrophysique
9
Be/
10
Be 0.02 1-20
Tab. 2.1: Sensibilite de l'experience AMS dans les dierents domaines de physique
2.5 Principe du detecteur RICH pour AMS
Un compteur

Cerenkov de type RICH permet de mesurer la velocite  des particules
en mesurant l'angle d'emission du rayonnement

Cerenkov , et leur charge Z en mesurant
le nombre de photons detectes. Dans le spectrometre AMS, le compteur

Cerenkov RICH
permettra d'identier la masse des particules au moyen de  et de la rigidite mesuree par
l'aimant, ainsi que la charge. La contrainte de tres haute abilite requise pour l'ensemble
des elements du spectrometre, et donc pour les materiaux et composants utilises, impose le
recours a des solutions instrumentales eprouvees. La solution retenue utilise le principe de
la focalisation de proximite, qui n'inclut en fait aucun dispositif optique de focalisation.
Le choix approuve pour le scenario de base du compteur s'inspire largement du RICH
construit pour le spectrometre embarque sur ballon CAPRICE [57].
Le principe de fonctionnement de ce type de compteur est le suivant: un radiateur
mince d'indice de refraction n est place face a un plan de detection. Les particules de
vitesse superieure a c=n engendrent un co^ne de rayonnement

Cerenkov qui est refracte
par l'interface de sortie du radiateur et qui se developpe dans l'espace le separant du plan
de detection. L'angle polaire par rapport a la direction de la trajectoire de la particule
incidente, 
c
, est exprime par cos 
c
= (n)
 1
, l'indice de refraction n = n() dependant
de la longueur d'onde du photon emis.
Dans le plan du detecteur, pour un compteur ideal utilisant un milieu non dispersif
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et un radiateur inniment mince, les photons sont distribues sur un cercle dont le rayon
determine directement la vitesse de la particule. Pour un compteur reel, ils sont distribues
a l'interieur d'un anneau dont le rayon moyen est d'autant plus grand que l'espace de
glissement est grand, et d'autant plus large que le radiateur est epais et le milieu dispersif.
Ceci introduit alors une incertitude experimentale sur la mesure de la vitesse qu'il est
necessaire d'evaluer. L'erreur sur la determination experimentale de  s'ecrit comme:


= tan 
c

c
;
ou 
c
contient l'erreur due au chromatisme
n
n
et la dispersion due a l'epaisseur du
cristal. la resolution en  contribue a la resolution en masse selon:
m
m
=
p
p
+ 
2


;
ou
p
p
est la resolution en impulsion. Notre objectif est d'arriver a une resolution proche
de la limite chromatique , c'est a dire meilleure que 10
 3
pour un radiateur de type NaF.
Un plan de radiateur couvre l'acceptance de l'aimant du spectrometre et les photons
sont detectes par une matrice de photomultiplicateurs (PM). Le radiateur est constitue
d'une mosaque de cristaux dont le bas indice de refraction permettra la sortie du co^ne

Cerenkov . On pourra par exemple utiliser le radiateur aerogel dont l'indice moyen de
refraction est de 1.035 ou le uorure de sodium dont l'indice moyen de refraction est de
1.336, ou encore une combinaison des deux. L'epaisseur de l'element de base sera de 5 a
20 mm selon l'indice.
La structure de l'ensemble doit avoir des caracteristiques vibratoires conformes au
cahier des charges tres rigoureux, impose par la NASA. En particulier elle doit orir une
sensibilite minimum aux vibrations de basse frequence et avoir ses modes propres au-dela
de 100 Hz.
2.6 Le prototype 1 du RICH d'AMS
Un prototype de compteur base sur ce principe a ete construit pour e^tre teste en par-
ticules. Ce prototype est destine a :
 l'etude de la structure des evenements reels et test de l'algorithme de traitement.
 tester l'electronique dediee [58, 59], qui devrait par la suite e^tre de qualication
spatiale.
 l'etude de la dynamique de l'electronique et le rendement en photons des PM. Par
consequent, l'etude de l'ecacite du compteur dans la mesure de la charge Z et
domaine en Z accessible.
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Ce prototype est realise au moyen d'un ensemble de photomultiplicateurs de type
PHILIPS XP2802 de diametre  19 mm [60], montes sur une plaque d'aluminium placee
a une distance de glissement variable D, d'un radiateur (NaF, Aerogel, ...) d'epaisseur d.
L'ensemble est dispose dans une chambre a vide de 1 m de diametre, voir Fig. 2.10.
Un algorithme de reconstruction de la velocite  = [n cos 
c
]
 1
de la particule, ou 
c
est
l'angle

Cerenkov , a ete elabore. Le detail des calculs et des algorithmes se trouve dans la
notice referencee en [61]. D'autre part, nous savons que le nombre de photons detectes est
proportionnel au carre de la charge Z selon la formule N
 e
 
= cste Z
2
sin
2

c
d [62, 61].
La charge peut donc e^tre determinee si le nombre de photons

Cerenkov detectes N
 e
 
est
bien mesure.
Fig. 2.10: Vue en coupe de la chambre a reaction dans la conguration \tests aux rayons
cosmiques" (image de gauche) et \tests sur faisceau" (image de droite).
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2.6.1 Tests aux rayons cosmiques
Dispositif experimental
Fig. 2.11: Schema de principe du mini-RICH, conguration \cosmiques".
Pour tester l'ensemble du dispositif en rayonnement cosmique, 3 chambres a ls sont
placees au dessus de la chambre a reaction pour la determination de la trajectoire de
la particule ainsi que 3 scintillateurs pour denir le declenchement, voir le schema de
principe en Fig. 2.11. La distance inter PM est de 26 mm en X et 30 mm en Y. La matrice
est composee de 132 PM et a donc une acceptance geometrique de surface de 25%. Par
ailleurs 35% de ces PM n'ont pas une bonne reponse au photon unique.
Ces tests se font dans le Hall B de l'ISN, voir la photographie de l'ensemble instrumen-
tal en Fig. 2.12. Une particule qui traverse le dispositif experimental est retenue si elle est
detectee en concidence par les 3 scintillateurs. Le premier scintillateur est le premier de-
tecteur que la particule rencontre et le troisieme est celui qu'elle traverse avant d'atteindre
le radiateur. La geometrie de celui-ci est plus petite que les precedents an de contraindre
la detection aux evenements qui passent dans le radiateur. Entre les scintillateurs, sont
placees les 3 chambres a ls. Celles-ci sont identiques (40 40 cm
2
) et possedent chacune
2 plans de ls (X et Y), au pas de 2 mm. Elles sont lues par des lignes a retard. Comme
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attendu, compte tenu de l'acceptance du detecteur, le taux de cosmiques acquis est de
0.5 Hz. Lorsqu'un photon

Cerenkov est detecte par le PM, la charge du signal d'anode
est mesuree par un ASIC [58] puis transmise via l'electronique de lecture a l'acquisition
de donnees.
Fig. 2.12: Photo du dispositif experimental du mini-RICH installe dans le Hall B de l'ISN
dans sa conguration \detection en rayons cosmiques".
La premiere periode de tests a dure 4 mois a partir du mois d'avril 98, ce qui nous a
permis d'etudier les congurations suivantes:
1. Radiateur NaF dont l'indice moyen de refraction est 1.336 avec une epaisseur de 5 et
10 mm, la surface du radiateur etant de 8585 mm
2
. Trois distances de glissement
sont choisies selon le radiateur et son epaisseur, soit 5.5 cm, 9.5 cm et 13 cm.
2. Radiateur Aerogel: 2 types ont ete testes, l'un avec un indice moyen de refraction
de 1.035, une epaisseur de 33 mm et une surface de 110110 mm
2
, et l'autre avec
un indice moyen de refraction de 1.05, une epaisseur de 25 mm et une surface de
5050 mm
2
. Trois distances de glissement sont choisies selon le radiateur et son
epaisseur, soit 13 cm, 14 cm et 29 cm.
Apres cette campagne de mesures, une amelioration de l'instrumentation a ete eectue.
Il s'agissait de compacter la matrice de PM pour augmenter l'acceptance geometrique de
surface a 40% en ramenant la distance inter PM a 22.5 mm en X et 19.5 mm en Y. La
matrice est composee de 126 PM, ce qui a permis, entres autres, d'ameliorer l'ecacite
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de detection et dans le me^me temps la resolution en . La seconde periode de tests qui a
debute en decembre 98 et qui a dure 1 mois, a permis d'etudier les congurations suivantes:
1. Combinaison de radiateurs: NaF d'epaisseur 10 mm + Aerogel de < n >=1.035
d'epaisseur 22 mm, espaces par 3 mm d'air. La distance de glissement est a peu pres
de 8.7 cm a partir de la face de sortie du radiateur aerogel.
2. Conguration Albedo avec la matrice de PM retournee vers le bas.
3. Congurations standard avec NaF ou aerogel seul
Traitement des donnees
Lorsque la particule est detectee, l'evenement est retenu seulement si, elle a traverse
les 3 chambres en fournissant les 3 points d'espace et si au moins 3 photons

Cerenkov
ont ete detectes. Lorsque cette condition est veriee, 30% des evenements sont retenus
avec la possibilite de reconstruire leur trajectoire. La Fig. 2.13 montre la distribution des
impacts de la particule incidente sur les plans X-Y des 3 chambres et la projection de la
trajectoire reconstruite sur le plan du radiateur.
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Fig. 2.13: Impacts des particules incidentes sur les 3 chambres (CH1,CH2,CH3) et la
projection de la trajectoire reconstruite sur le plan du radiateur (RAD).
On constate d'ailleurs gra^ce a ce dernier spectre (RAD) que le radiateur n'est pas
centre sur l'axe des chambres et qu'il est tourne d'un angle d'environ 30

. Gra^ce a ce
spectre on delimite le contour du radiateur an de contraindre les evenements a ces
limites geometriques. Ceci elimine par consequent les evenements dont la reconstruction
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de la trajectoire est mauvaise et ceux qui physiquement ne passent pas par le radiateur,
malgre l'enregistrement des 3 photons

Cerenkov exiges pour accepter l'evenement.
La Fig. 2.14 montre 4 evenements dont les photons

Cerenkov ont ete detectes par les
PM. Les distributions sont en forme d'anneaux ou de demi-lune selon l'angle d'incidence
 . Certains de ces evenements contiennent un point d'impact qui correspond au passage
de la particule incidente, telle la gure en haut a droite et en bas a gauche, ou bien des
coups de bruits de fond, telle la gure en bas a droite. Il faut donc s'aranchir du bruit
parasite des PM et des signaux provenant des impacts des particules incidentes an de
reconstruire l'angle

Cerenkov proprement.
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Fig. 2.14: Distribution des impacts des photons

Cerenkov sur la matrice des PM,  est
l'angle d'incidence en degres.
Lorsque la particule incidente traverse le verre de la fene^tre d'entree du PM, elle
produit un nombre important de photons

Cerenkov et l'amplitude enregistree par l'ADC
de ce PM est grande. D'autre part, si on essaye de reconstruire l'angle

Cerenkov de cet
impact, il sera forcement de petite valeur. Le point d'impact de la particule incidente sur
le PM en question devrait concider avec l'extrapolation de la trajectoire reconstruite sur
le detecteur. Il faut noter aussi que l'angle

Cerenkov est calcule, comme indique dans la
note [61], a partir de la position de la particule incidente sur le detecteur.
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La distribution de l'angle

Cerenkov en fonction de l'amplitude des ADC des PM tou-
ches est illustree sur la Fig. 2.15: on peut observer, en eet la correlation attendue entre les
grandes amplitudes et les petits angles reconstruits. On peut donc appliquer une coupure
globale qui consiste a rejeter les valeurs en amplitude des ADC des PM superieures a une
valeur limite ADC
cut
et les angles

Cerenkov inferieurs a 
cut
c
. Ces valeurs sont determinees
empiriquement sur la base des distributions d'amplitudes et d'angles observes pour les
photons

Cerenkov de chaque systeme. Ceci elimine ecacement les signaux provenant de
l'impact de la particule incidente sur la matrice des PM. Cette coupure permet de garder
83% des impacts detectes.
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Fig. 2.15: Distribution des valeurs ADC des PM touches en fonction de l'angle

Cerenkov
reconstruit pour tous les evenements acceptes provenant du systeme avec radiateur
NaF 10 mm, distance de glissement de 95 mm. Les grandes amplitudes proches de 
c
=0
correspondent aux impacts de particules incidentes sur les PM.
On observe que la valeur moyenne de la distribution des angles

Cerenkov des photons
detectes par les PM est proche de la valeur de l'angle

Cerenkov associe a =1. Pour cer-
tains evenements, quelques points sont excentrees de la valeur moyenne de la distribution
comme illustre par la Fig. 2.16. Ces points correspondent au bruit de fond genere par
les PM ou par des impacts parasites. La methode dite \de la mediane" consiste a garder
les valeurs des angles

Cerenkov qui sont distribuees autour de la valeur mediane de la
distribution a l'interieur d'une fene^tre de valeurs choisies empiriquement (dans notre cas,

c
= 3

). Cette methode s'applique evenement par evenement et permet de garder
64% des photons detectes, apres suppression des impacts des particules incidentes.
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Fig. 2.16: Figure de gauche: distribution des impacts des photons

Cerenkov sur la ma-
trice des PM pour un evenement accepte provenant du systeme avec radiateur NaF 10 mm,
distance de glissement de 95 mm. Figure de droite: Distribution des angles

Cerenkov
des impacts de l'evenement decrit par la gure de gauche.
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Fig. 2.17: Distribution typique de l'angle d'incidence des cosmiques dans notre detecteur.
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Analyse et comparaison aux simulations
L'acceptance angulaire des particules incidentes est illustree par la distribution de
l'angle incident en Fig. 2.17 (valeur moyenne de 11

et valeur maximum de 20

). La
multiplicite moyenne detectee est de l'ordre de 5 lorsque le radiateur est du NaF et
de 3 lorsque le radiateur est de l'aerogel. Les histogrammes de la Fig. 2.18 illustrent
les distributions typiques de l'angle

Cerenkov et de la velocite  pour tous les impacts
propres de tous les evenements pour le systeme NaF 10 mm, D=95 mm. On verie que la
distribution 
c
pour ce radiateur a une valeur moyenne de 41

, valeur attendue pour les
particules dont le  est proche de 1.
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Fig. 2.18: Distributions typiques de l'angle

Cerenkov par impact et de la velocite  corres-
pondante pour les evenements provenants du systeme avec radiateur NaF 10 mm, distance
de glissement de 95 mm.
Les distributions des impacts des photons

Cerenkov produits sur la matrice des PM
des divers systemes etudies sont tout a fait compatibles avec ce qu'on en attend. Les
distributions de la Fig. 2.19, montrent que pour un evenement donne (angle d'incidence
 et angle azimuthal ) la distribution de ces photons correspond bien a l'evolution du
co^ne

Cerenkov selon la distance et selon l'incidence de la particule. Les points provenant
des impacts de la particule incidente sur les 3 chambres et extrapoles sur le radiateur et
le plan des PM sont indiques sur la gure par les 5 points (croix) ajustes par une eche
qui indique la trajectoire de la particule incidente.
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Fig. 2.19: Distribution des impacts des photons

Cerenkov pour 3 systemes: (gauche)
radiateur NaF 10 mm, distance de glissement de 95 mm, (droite) radiateur aero-
gel(1.05) 25 mm, distance de glissement de 139 mm, (centre bas) radiateur aero-
gel(1.035) 33 mm, distance de glissement de 131 mm.
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Les distributions du 
c
moyen calcule pour chaque evenement, Fig. 2.20, ont des valeurs
moyennes identiques aux valeurs attendues pour des particules de  = 1, c'est a dire 41

pour le NaF, 19

pour l'aerogel de < n >= 1:05 et 15

pour l'aerogel de < n >= 1:035.
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Fig. 2.20: Distribution de l'angle

Cerenkov moyen par evenement pour 3 systemes:
(gauche) radiateur NaF 10 mm, distance de glissement de 95 mm, (droite) radia-
teur aerogel(1.05) 25 mm, distance de glissement de 139 mm, (centre bas) radiateur
aerogel(1.035) 30 mm, distance de glissement de 134 mm.
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Pour le NaF de < n >= 1:336, le seuil de production est a 
seuil
= 0:75. Pour l'aerogel
de < n >= 1:035, il est a 
seuil
= 0:96. Lorsqu'on observe les distributions de la velocite
moyenne par evenement, Fig. 2.21, la valeur moyenne est autour de 1 comme attendu
et le 
seuil
est compatible avec les previsions. L'ajustement de la distribution avec une
gaussienne permet d'extraire la resolution, exprimee en unites de deviation standard, .
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Fig. 2.21: Distribution de la velocite moyenne par evenement pour 3 systemes: (gauche)
radiateur NaF 10 mm, distance de glissement de 95 mm, (droite) radiateur aero-
gel(1.05) 25 mm, distance de glissement de 139 mm, (centre bas) radiateur aero-
gel(1.035) 30 mm, distance de glissement de 134 mm.
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Le tableau ci-dessous resume les resultats obtenus avec tous les systemes etudies (les
systemes indiques par (*) proviennent de la deuxieme campagne de mesures): <  >,
< d
c
>, < 
c
> et <  > sont la multiplicite moyenne, la distance

Cerenkov moyenne,
angle

Cerenkov moyen et velocite moyenne par evenement.
Radiateur < n > d D <  > < d
c
> < 
c
> <  >   10
2
mm mm mm degres
Aerogel 1.05 25 139 3.6 60. 19. 1.00 0.98
Aerogel 1.035 30 134 3.3 40. 15. 0.99 0.90
Aerogel 1.035 33 131 3.3 50. 15. 0.99 0.86
Aerogel 1.035 33 291 3.7 80. 15. 0.99 0.59
Aerogel() 1.035 22 189 4.38 58 15.5 0.99 0.52
NaF() 1.336 5 92 4.26 120. 41.2 0.99 1.37
NaF 1.336 5 95 3. 130. 41. 0.99 1.59
NaF() 1.336 10 52 8.83 87. 41.2 0.99 1.15
NaF 1.336 10 95 4.8 150. 41. 0.99 1.65
NaF 1.336 10 131 4. 160. 41. 1.00 1.58
On observe que la meilleure resolution ( 5: 10
 3
) est obtenue avec le systeme dont
le radiateur est l'aerogel d'indice moyen 1.035, d'une epaisseur de 22 mm, la distance de
glissement etant de 19 cm.
La conguration \Albedo" est composee de 5 mm de NaF places a environ 84 mm
de la matrice de PM mais le tout renverse (PM et radiateur face au sol). La multiplicite
moyenne obtenue est de l'ordre de 3. Seuls 13 evenements ont reussi a passer les coupures
d'analyse sur les 7325 evenements reconstruits proprement. Ce qui nous donne un taux
de rejection de 1.7 10
 3
.
En ce qui concerne la conguration a 2 radiateurs, voir les Fig 2.22, elle est bien plus
compliquee puisque la separation des evenements produits dans le NaF et ceux produits
dans l'aerogel a necessite une analyse particuliere que je ne developperai pas. Sur les
20118 evenements reconstruits proprement, 8024 evenements ont echappe aux coupures
classiques de l'analyse, c'est a dire pres de 80% de la statistique. La multiplicite moyenne
est de 4.5 et les resolutions de <  > obtenus pour les evenements identies sont: 2% pour
le NaF (d=10 mm et D=112 mm) et 1.13% pour l'aerogel (d=22 mm et D=87 mm).Ce qui
est en complet accord avec les precedents resultats issus des congurations individuelles.
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Fig. 2.22: Conguration avec 2 radiateurs: (gauche) un evenement type ou les points ex-
terieurs en arc de cercle representent les photons provenant du NaF et les points centraux
proviennent de l'aerogel. (droite) Distribution des angles

Cerenkov moyens en fonction
de la vitesse moyenne.
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Fig. 2.23: Distribution de la velocite moyenne par evenement experimentale et simulee
pour 2 systemes: (gauche) radiateur NaF 10 mm, distance de glissement de 95 mm,
(droite) radiateur aerogel(1.035) 33 mm, distance de glissement de 291 mm.
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La comparaison avec les resultats de la simulation est illustree sur la Fig. 2.23 ou
les distributions <  > experimentales (trait plein) sont superposees aux distributions
simulees (tirets) pour 2 systemes etudies. On peut voir la bonne compatibilite des 2
distributions experimentales avec celles de la simulation.
Ce resultat est exprime dans le tableau ci-dessous: les resultats experimentaux sont les
valeurs de gauche et les resultats de la simulation sont les valeurs de droite de la me^me
colonne. Sont comparees dans les deux avant dernieres colonnes, la multiplicite moyenne
par evenement et la resolution de la distribution de la velocite moyenne . La derniere
colonne represente le rapport de la resolution experimentale sur celle de la simulation. On
observe que les resolutions obtenues par simulation reproduisent les valeurs experimentales
a 30% pres pour le plus mauvais accord et a 15% pres pour le meilleur.
Radiateur < n > d D <  >   10
2

exp
=
simu
mm mm
Aerogel 1.05 25 139 3.6/3.8 0.98/0.79 1.24
Aerogel 1.035 33 131 3.3/3.5 0.86/0.66 1.30
aerogel 1.035 33 291 3.7/3.6 0.59/0.51 1.15
NaF 1.336 10 95 4.8/4.7 1.65/1.41 1.17
Notre but est d'obtenir une resolution meilleure que 10
 3
. Il faudra donc choisir le
bon radiateur avec le bon indice de refraction et la meilleure distance de glissement.
L'objectif semble e^tre a notre portee puisque comme le montre la simulation faite pour
l'etude d'un RICH a focalisation de proximite pour AMS [61], une bonne separation en
masse des noyaux legers est possible si le radiateur utilise est du NaF ou de l'aerogel
ou une combinaison des deux avec une pixelisation du detecteur de 10 mm, en tenant
compte d'une resolution en impulsion meilleure que 3%. Gra^ce a ces optimisations, on
pourra atteindre des resolution en  de l'ordre de 1.5 10
 3
pour le NaF et 5. 10
 4
pour
l'aerogel [61] dans le cas des faibles charges.
2.6.2 Tests en faisceau d'ions
Des tests sur faisceau d'ions
12
C a GSI-Darmstadt ont ete eectues en Mars 99. Ces
tests ont eu pour but, essentiellement, l'etude de la dynamique de la reconstruction de la
charge.
Dispositif experimental
La detecteur etait installe dans la Cave C de l'accelerateur GSI a Darmstadt. Le reglage
d'une optique dite \parallele" permettait d'avoir un faisceau de dimension transversale
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de 1 cm
2
et le taux d'evenements etait de quelques centaines de Hz. Nous disposions
d'une cible de polyethylene de 8 cm d'epaisseur (0.2 L
R
) an de produire, gra^ce a la
fragmentation du
12
C, un spectre de particules ayant des Z de 1 a 6. D'autre part, une
cible en quartz de 3 mm, placee en amont du dernier dipo^le de la ligne de faisceau,
permettait d'obtenir des ions provenant de la fragmentation du
12
C dans la cible. En
eet, on sait que
B /
p
Z
/ cste
A
Z
;
ou B; ; p; Z et A sont respectivement la valeur du champ magnetique, la courbure de la
trajectoire, l'impulsion, la charge et la masse de l'ion. Si on garde B constant, tous les
ions produits avec le me^me rapport masse sur charge sont delivres a la me^me vitesse que
le faisceau de
12
C pur. Nous avons pu ainsi recolter des evenements avec des ions de Z=1
a Z=6 avec des reglages de faisceau de
9
Be (A/Z=
9
4
, B=1.668 Tm), de
7
Li (A/Z=
7
4
,
B=1.73 Tm), de
3
He (A/Z=
3
2
, B=1.112 Tm) et de proton (A/Z=1, B=0.741 Tm).
Fig. 2.24: Vue generale du dispositif experimental, version conguration \faisceau".
Le plan de detection des photons

Cerenkov etait dispose en conguration \faisceau",
Fig 2.10 (droite), la matrice de PM utilisee etait celle de la deuxieme campagne de mesures
en rayonnements cosmiques. Deux chambres a ls (X-Y) de 1010 cm
2
avec des ls espaces
de 1 mm ont ete utilisees pour la reconstruction de la trajectoire et 3 scintillateurs espaces
d'environ 1 m les uns des autres ont servi a la determination de l'energie deposee dE/dX
et la denition en temps de l'evenement. Ces scintillateurs sont d'epaisseur 8 mm, 2.5 mm
et 2.5 mm respectivement dans l'ordre de leur disposition a partir de 20 cm de la sortie du
faisceau. Les deux derniers ainsi que les 2 chambres (X-Y) etaient places sur un plateau
installe devant la chambre a reaction, Fig 2.24. La matrice de PM etait disposee sur
une couronne mobile telecommandee permettant de faire varier l'angle d'incidence de la
particule, le radiateur tournant avec la matrice, Fig 2.25.
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Fig. 2.25: Plan des PM place sur la couronne mobile a l'interieur de la chambre a reaction.
La prise de donnees a dure moins d'une semaine et les dierentes congurations etu-
diees sont:
1. Energies de faisceau: de 0.6 GeV/nucleon a 1.5 GeV/nucleon, par pas de 200 MeV/nucleon
jusqu'a 1.2 GeV/nucleon.
2. Dierents types de particules, du proton au carbone et faisceau de
12
C avec cible en
polyethylene.
3. Dierents angles d'incidence, de 0 a 40 degres.
Toutes ces congurations ont ete etudies avec un seul type de radiateur (NaF de 5 mm
d'epaisseur) et la distance de glissement typique etait de 70 mm.
Traitements des donnees
Dans la problematique de la reconstruction de la charge, la caracteristique du PM
individuel est importante. L'information de charge du PM est donnee, comme decrit
auparavant, par la valeur de l'amplitude de charge ADC. Pour obtenir le nombre de
photo-electrons produits dans le PM, il faut conna^tre la valeur de la charge ADC du
photon-unique. Un test avec une diode a permis d'identier la valeur moyenne ADC du
photon-unique de chaque PM, notee spe. Le nombre de photo-electrons N
exp
 e
 
pour chaque
evenement, dont la multiplicite de PM touches est npm, est obtenu en sommant sur toutes
les charges des PM touches:
N
exp
 e
 
=
npm
X
i
ADC
i
spe
i
=
npm
X
i
w
i
;
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ADC
i
et spe
i
sont respectivement les valeurs de la charge ADC du signal et du photon-
unique de chaque PM touche i. Le poids de chaque PM, w
i
, est utilise dans la reconstruc-
tion de la velocite <  > pour chaque evenement, c'est a dire :
<  >=
P
npm
i

i
w
i
P
npm
i
w
i
:
Comme dans la precedente analyse, les particules incidentes ayant interagi avec un
PM sont identiees gra^ce a leur petite valeur d'angle

Cerenkov et donc elimines. La
ponderation permet aussi de minimiser l'importance du bruit de fond electronique car
dans ce cas les valeurs des charges ADC sont petites.
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Fig. 2.26: (Gauche) (dE/dX)
scint1
en fonction de (dE/dX)
scint3
de dierents ions du
faisceau regle sur
9
Be a energie cinetique de 1.0 GeV/nucleon. (Droite) (dE/dX)
scint1
des particules du faisceau de
12
C pour dierentes energies cinetiques, les spectres sont
normalises aux donnees a 0.6 GeV/nucleon; dans les 3 cas, l'incidence du faisceau est
normale.
Gra^ce au depo^t d'energie (dE/dX), dans les scintillateurs, on identie parfaitement les
dierents ions, comme le montre la Fig 2.26 (gauche). On peut voir sur la Fig 2.26 (droite)
que le pic du
12
C se decale selon l'energie cinetique de depart.
Le nombre de PM touches (ou multiplicite) pour les dierents ions est represente sur la
Fig 2.27 (gauche). On peut voir, qu'en moyenne, a une energie cinetique de 1.0 GeV/nucleon,
30 PM sont touches pour le
12
C, 27 PM pour l'ion B, 25 pour le Be, 20 pour le Li, 12
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pour l'He et 5 pour le proton. On remarque que les multiplicites se distribuent selon une
loi logarithmique dont le plateau se situe autour de la multiplicite 30, eet du^ essentiel-
lement a l'acceptance geometrique. La distribution spatiale des impacts sur le plan des
PM, typique d'un evenement de
12
C, est representee sur la Fig 2.27 (droite). L'anneau

Cerenkov fait 50 mm de rayon et l'epaisseur de l'anneau, epaisseur due au chromatisme
et a l'epaisseur du radiateur, est d'environ 20 mm, soit la distance entre 2 axes de PM.
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Fig. 2.27: (Gauche) Multiplicites typiques des dierents ions du faisceau a
E
cin
=1.0 GeV/nucleon. (Droite) Distribution spatiale des impacts sur le plan des PM
pour un evenement carbone de E
cin
=1.0 GeV/nucleon et dont l'incidence est normale.
Resultats preliminaires
On peut estimer les valeurs de  sachant que
p = m
0
 =
p
E
cin
(E
cin
+ 2m
0
) ;
ou p;m
0
;  et E
cin
sont respectivement l'impulsion de la particule, la masse du proton, le
facteur de contraction de Lorentz et l'energie cinetique de la particule.
De me^me, on peut calculer le nombre de photo-electrons attendus pour chaque energie
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cinetique, quel que soit l'ion produit dans le faisceau par [63]:
N
 e
 
= 
g
d Z
2
Z

q
(E) 
c
(E) sin
2

c
(E) dE
= cste Z
2
< 
q
> < 
c
> sin
2
< 
c
>
Z
dE :
Le nombre de photo-electrons est donc fonction de l'energie du photon E =
2 ~ c

, de
l'ecacite quantique des PM < 
q
>' 20%, de l'ecacite de collection des PM 
c
> 70%,
de l'ecacite geometrique du systeme < 
g
>=40%, de l'epaisseur d=5 mm du radiateur
NaF d'indice n=1.336 et de < 
c
>, l'angle

Cerenkov moyen calcule gra^ce a l'expression
cos< 
c
> =
1
<> n
. Les valeurs attendues de < 
c
>, de <  > et de
N
 e
 
Z
2
pour dierentes
energies cinetiques quel que soit l'ion et dans un intervalle de longueur d'onde entre 300 nm
et 650 nm, sont resumees dans le tableau ci-dessous. (
N
 e
 
Z
2
)
min
correspond a la valeur
obtenue pour < 
c
>=70% et (
N
 e
 
Z
2
)
max
pour celle obtenue avec < 
c
>=100%.
E
cin
(GeV/nucleon) < 
c
> (degres) <  > (
N
 e
 
Z
2
)
min
(
N
 e
 
Z
2
)
max
1.5 36. 0.92 8. 11.3
1.2 34. 0.89 7. 10.
1.0 31. 0.87 6.2 9.
0.8 27. 0.84 4.8 7.
0.6 19. 0.79 2.5 3.6
On prevoit pour le
12
C a E
cin
=1.0 GeV/nucleon, 223 < N
exp
 e
 
< 320, ce qui est
d'ailleurs en accord avec les valeurs obtenues, voir Fig 2.28 (gauche). On peut voir sur cette
me^me gure la distribution du nombre de photo-electrons obtenus pour les dierents ions
du faisceau regle sur
9
Be a E
cin
=1.0 GeV/nucleon. La Fig 2.28 (droite) illustre le pouvoir
de resolution du detecteur qui ne semble pas mauvais, puisqu'on distingue facilement les
distributions individuelles de chaque ion du faisceau.
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Fig. 2.28: (Gauche) Nombre de photo-electrons N
exp
 e
 
en fonction du depo^t d'energie
dans le premier scintillateur et (Droite) distribution en charge (N
exp
 e
 
), des dierents
ions a E
cin
=1.0 GeV/nucleon, l'incidence du faisceau est normale.
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Fig. 2.29: Valeurs experimentales de < 
c
> (cercles pleins) pour un faisceau de
12
C
d'incidence normale a dierentes energies cinetiques. La courbe en tirets est obtenue par
un calcul analytique.
90
Les valeurs experimentales du < 
c
> obtenues pour un faisceau de
12
C d'incidence
normale a dierentes energies cinetiques sont illustrees sur la Fig 2.29. Est superposee
sur ces points experimentaux, la courbe obtenue par un calcul analytique qui montre
l'excellente compatibilite de nos resultats avec les previsions theoriques.
Les distributions en charge (N
exp
 e
 
) individuelles, ajustees avec une gaussienne, sont
illustrees en Fig 2.30. On constate des trainees importantes a basse amplitude, formant
parfois un 2eme pic. Ce phenomene est a ce jour incompris, mais nous suspectons un
dysfonctionnement de l'electronique. Il est rappele au lecteur que ces resultats sont pre-
liminaires et que l'analyse se poursuit avec d'autres systemes qui permettront, par com-
paraison, de nous eclairer sur cette question. Le tableau ci-dessous resume les resultats
obtenus concernant le nombre moyen de photo-electrons de chaque distribution, sa largeur
exprimee par  et la resolution exprimee par

<N
exp
 e
 
>
.
Element Z
2
< N
exp
 e
 
> 

<N
exp
 e
 
>
(%)
12
C 36. 397. 33. 8.3
B 25. 283. 37.4 13.3
Be 16. 173. 26.4 15.2
Li 9. 82. 18.4 22.4
He 4. 29. 11.7 40.
p 1. 7. 3.3 47.
On peut constater tout d'abord que le rapport des charges est respecte a l'erreur
statistique pres; on le verie aisement avec
N
exp
 e
 
(C)
N
exp
 e
 
(B)
=
36
25
ou avec
N
exp
 e
 
(He)
N
exp
 e
 
(p)
=
4
1
. Le pic de
la distribution en charge (N
exp
 e
 
) du
12
C est a la valeur moyenne 397 alors que celui du B
est a 283, ce qui donne un pic=114=3.4 
12
C
. Tous les pics sont resolus a environ 3 .
Essayons d'evaluer la largeur attendue pour le
12
C. Cette largeur, 
theo
s'exprime selon
la formule suivante

theo
=
q

2
phys
+ 
2
Res
+ 
2
Gain
+ 
2
Quant
;
ou les termes de droite sont respectivement, la largeur physique, celle due aux eets de
la resolution des PM, celle due a la dispersion de leur gain et celle due a la dispersion de
leur ecacite quantique.
Le nombre moyen de photo-electrons pour le
12
C est < N
exp
 e
 
>=397 et la multiplicite
moyenne est < N
PM
>=30. D'autre part, a partir de l'ajustement des distributions en
charge des PM (cf page 86), on deduit une resolution moyenneReso pour le simple photo-
electron de 55%, une erreur sur le gain Rgain de 10% et une erreur due a la dispersion
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de l'ecacite quantique Rquant de 15%. Ce qui conduit a

phys
=
q
< N
exp
 e
 
> = 19:92 ;

Res
= Reso 
q
< N
exp
 e
 
> = 10:95 ;

2
Gain
= fRgain
< N
exp
 e
 
>
< N
PM
>
g
2
 < N
PM
>= 7:25
2
;

2
Quant
= fRquant
< N
exp
 e
 
>
< N
PM
>
g
2
 < N
PM
>= 10:87
2
:
Nous en deduisons alors 
12
C
theo
=25, ce qui donne une resolution de 6.3%. Les valeurs expe-
rimentales sont ainsi compatibles avec les valeurs theoriques.
Les distributions <  > obtenues pour chaque ion sont illustrees sur la Fig 2.31.
Les resolutions des distributions 
<>
, obtenues par un ajustement avec une gaussienne,
sont excellentes comme on peut le constater; voir aussi le tableau ci-dessous qui resume les
resultats obtenus, a partir de l'ajustement, concernant les valeurs moyennes et les largeurs
des distributions. La resolution de la distribution est de l'ordre de 1.4% pour Z=1, tout a
fait similaire a celle obtenue avec les rayonnements cosmiques (cf page 82). Elle s'ameliore
avec Z croissant jusqu'a 0.19% pour Z=6. On peut constater aussi que la vitesse moyenne
des fragments produits diminue avec
1
Z
, de pres de 3% du
12
C au proton.
Element <  > 
<>
(%)
C 0.877 0.19
B 0.877 0.24
Be 0.875 0.36
Li 0.867 0.69
He 0.855 0.90
p 0.853 1.39
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Fig. 2.30: Distributions en charge (N
exp
 e
 
) des dierents ions du faisceau a
E
cin
=1.0 GeV/nucleon. L'incidence du faisceau est normale.
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Fig. 2.31: Distributions <  > des dierents ions du faisceau a E
cin
=1.0 GeV/nucleon.
L'incidence du faisceau est normale.
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2.7 Conclusion et Futurs developpements
AMS est une experience de physique des particules qui traite de problematiques aussi
diverses que l'asymetrie de l'Univers ou la matiere noire cosmologique. C'est une expe-
rience ambitieuse qui pourrait contribuer a resoudre les mysteres cosmologiques. Pour
cela, elle se dotera de detecteurs aussi performants que possible. Dans ce cadre, construire
un RICH pour AMS n'est pas un luxe mais une necessite. L'ISN de Grenoble y contribue
fortement puiqu'il a construit un prototype de premiere generation, base sur le principe
d'un RICH a focalisation de proximite, qui a ete teste en rayonnements cosmiques a l'ISN
de Grenoble puis teste sur faisceau d'ions a GSI/Darmstadt.
En rayonnements cosmiques, trois types de radiateur (NaF de < n >=1.336, Aerogel
de < n >=1.05 et Aerogel de < n >=1.035) ont ete utilises, ce qui a permis l'etude de
l'optimisation du rendement en photons en fonction de la distance de glissement. D'autre
part, l'angle

Cerenkov reconstruit a permis d'obtenir les distributions en  des particules
incidentes et d'etudier les resolutions en fonction du type de radiateur utilise. Elles sont
proches de 10
 3
pour l'aerogel, alors qu'elles sont de l'ordre de 10
 2
pour le NaF. Ces
resultats sont en bon accord avec les simulations.
Les tests sur faisceau d'ions, avec le radiateur NaF de 5 mm d'epaisseur, ont permis
l'etude de la reconstruction de la charge (N
exp
 e
 
) et du , de Z=1 a Z=6. Les resultats preli-
minaires, pour un faisceau d'incidence normale et d'energie cinetique de 1.0 GeV/nucleon,
ont montre que la separation des distributions en charge se fait a 3  et que la resolution
en  peut atteindre 0.19% pour Z=6.
An d'ameliorer la resolution en  et en Z, il est indispensable d'ameliorer la pixelisa-
tion, c'est a dire d'utiliser des PM de plus petite taille. Celle-ci doit e^tre de 10 mm [61] si
on veut obtenir une resolution en  inferieure a 10
 3
pour Z=1 quel que soit le radiateur
et une separation en charge a plus que 3  an de separer les masses ecacement, en
particulier le
9
Be du
10
Be. Cette instrumentation se fera dans le cadre d'une nouvelle
generation de prototype, plus proche de la version denitive du compteur RICH d'AMS.
Le RICH d'AMS sera de type \focalisation de proximite" comme l'est le prototype
que nous avons construit. Un plan de radiateur (NaF, aerogel ou combinaison des 2)
recouvrant l'acceptance de l'aimant d'AMS, ayant une epaisseur de 5 a 10 mm, sera place
a environ 40 cm de la base d'un tetraedre de miroirs plans, voir Fig 2.32. Les plans de
PM seront disposes perpendiculairement au plan du radiateur, tout autour de l'aimant.
Les PM ont ete choisi et sont en cours d'etudes et de tests. Ils sont de type Hammamatsu
RS5900U-M16; leur photocadode fait 44 pixels. Le pixel fait environ 0.4 cm
2
et des
guides de lumieres accro^teront la taille du pixel a 0.6 voire 0.8 cm
2
.
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Fig. 2.32: Image C.A.O. mecanique en 3D d'une des dernieres versions du RICH d'AMS.
L'etude mecanique et electronique de la faisabilite du detecteur est en cours. L'ISN
de Grenoble a en charge, en particulier, la construction d'une unite de liaison logique
type DSP pour le transfert des donnees a l'unite d'acquisition, et la conception d'un pre-
amplicateur de type nouveau qui permettra d'avoir une dynamique de detection de la
charge jusqu'au Fe.
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Conclusion generale et Perspectives
Les recherches sur le Plasma de Quarks et de Gluons et celles d'AMS sont entreprises
dans le domaine de la physique des particules avec les moyens et les outils de celle-ci.
Cependant, le premier theme s'etudie sur accelerateur et le second avec l'espace comme
source de particules et partenaire indispensable.
Le programme de recherches au sein des experiences NA38 et NA50 sera poursuivi sur
d'autres accelerateurs de particules comme le RHIC a Brookhaven ou le LHC au CERN.
La recherche du Plasma de Quarks et de Gluons est une etude dicile puisqu'elle est
basee sur des detections indirectes. Son aboutissement depend fortement de la reussite
des futures experiences comme STAR, PHENIX ou ALICE. Cette recherche est d'une
importance capitale pour la comprehension de notre Univers. Quelque part entre 10
 43
et 10
 35
seconde apres le Big-Bang, d'apres le modele standard, la \soupe primordiale"
consistait en un etat de matiere chaude, dense et deconnee. Un etat ou les quarks et
les gluons etaient libres. Les observations \astronomiques" actuelles ne peuvent remonter
jusqu'a cette epoque et il est donc legitime d'essayer de reproduire cet etat de la matiere
en laboratoire pour prouver au moins sa realite.
AMS traite de problematiques aussi complexes que l'asymetrie baryonique de l'Univers
ou l'existence de la matiere noire froide non-baryonique. Nous ne savons pas non plus a
quelle epoque le divorce entre la matiere et l'antimatiere s'est produit et de ce fait, il est
tres dicile de faire des predictions theoriques quand a l'exitence de l'antimatiere dans
l'Univers actuel. D'autre part, la matiere noire non-baryonique n'a jamais ete detectee,
mais elle n'a jamais ete aussi presente dans la litterature, car sans sa presence, on aurait
du mal a expliquer les phenomenes cosmologiques tels que la rotation des galaxies ou
encore la formation des grandes structures comme les amas galactiques. Certaines theories
pretendent me^me que le decouplage de la matiere noire non-baryonique s'est produit avant
le decouplage des neutrinos et de celui de la matiere par rapport au rayonnement. Si c'est
le cas, comme pour le QGP, il sera tres dicile de remonter le temps et d'observer si
loin. Les recherches sur accelerateur restent indispensables pour donner des limites et des
directions a suivre pour les observations dans l'espace.
Il est clair que mes perspectives de recherche se dessinent au sein de l'experience AMS
si la phase 2 du projet se realise et si l'ISN contribue a la construction du RICH . Il
va falloir entreprendre une course contre la montre pour construire un detecteur able
en a peu pres 3 ans. Ceci requiert en eet des eorts considerables dans la conception
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du detecteur puisque des specications strictes sont imposees par la problematique du
vide spatial, des dierences thermiques toutes les 90 minutes (periode de rotation de l'ISS
autour de la terre a 400 km d'altitude) ainsi que par les vibrations et l'acceleration dues
au decollage de la navette.
Hormis ces considerations, cette experience est certainement comme beaucoup d'autres
soumise a des incertitudes puisque pretendre scruter la matiere noire ou rechercher l'anti-
matiere releve plus d'une ambition scientique que d'une recherche basee sur des theories
prouvees. Il est en eet juste de rappeler que les particules supersymetriques n'ont toujours
pas ete mises en evidence par des experiences sur accelerateurs et que la non-observation,
jusqu'a present, de l'antimatiere ne peut s'expliquer facilement.
Finalement, l'ambition d'un scientique est de faire avancer la science au risque d'en-
tamer des recherches longues et peut-e^tre ... negatives.
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